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VORREDE. 



Ol^schon pieine vor neun Jahren erschienene Astro« 
nomie in drey Bänden mit grösserer Güte^ als ich für 

den Erstling meiner ölTenlliclien Arbeiten erwarten 
konnte, aufgenommen wurde, so scheint sie mir doch 
jetzt, als Lehrbuch dieser Wissenschaft^ zu umstand* ^ 
lieh, etwas zu hoch gestellt, und überhaupt für den 
ersten Selbstunterricht nicht ganz angemessen. Da 
'ich aber nu eil kein anderes Weils-li-enne, welches jenes 
entbehrlich machen könnte, so ist der Zweck des 
gegenwärtigen nicht, das erste aufzuheben, sondern 
vielmehr zu dem Gebrauche desselben vorzubereiten, 
und so jenem durch dieses leichteren Eingang und 
bessere Aufnahme zu verscliaffen. Auch war das frü- 
here Werk für meine eigenen sowohl, als für^ die 
Bedürfnisse meiner .nächsten Umgebungen in jener 
Zeit berechnet. • allein diese Zeiten haben sich geän- 
dert, und mit ihnen auch meine Ansichten, obschon 
im Allgemeinen derselbe Gang, an welchem ich nur 
wenig zu verbessern fand, beybehalten wurde» Bey- 
nahe jedes Blatt des vorliegenden Buches wird von 
diesen Änderungen Beweise liefern^ und ich über- 
lasse es denen, die beyde nut einander vergleichen 
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wollen, zu entscheiden, oL diese meine späteren 
Ansichten audli die besseren sind, tuid ob ich über* 
haupt seitdem mit der Zeit fortgegangen bin. Mir 
ist nur noch übrig zu erwähnen, dass Herr Doctor 
F. Hauber^ einer der ausgezeichnetsten meiner 
frülieren Zuhörer, der durch seine Talente und 
seinen regen Eifer fiir die Wissenschaft zu den 
schönsten Hoffnungen berechtiget, durch seiae thä- 
tige Mitwirkung zur Vollendung des gCji^enwärtigen 
Werkes wesentlich mit beigetragen hat. 



i 



Wien ) den 4* Kovember 182^. 
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Da der grosste 1^ heil der id dieser Schrillt eUthaltemeo Tki* 

trachtungen auf die sphärische TrigonomeLrie gegründet ist, 
so wird es nicht unzweckmässig seyn^ die vorzüglichsten 
Gleichungeo derselben mit einigeti verwandten Ausdrücken 
hier kurz tusammen zu stellen^ Jn 4^in Folgenden bexeich- > 
nen G die Winkel 9 und y die ihnen in derseU 

ben Ordnung gegenüberstehenden Seiten eines Dreyeckes« 

Sphärische Dreyecke. 

1. Gegeben a, ^, y. 



Sin 



itt |(a + 3 — y) Sifl 4 (a + 1 — ß) 



SiaßSiny 



1. 



C0«i As» V SmßSiay ' 

Cos a — Cos ß Cos y 
Cos A= Siu^Siay * 

lang I X &s tang i (/9 + «} tang f 08 a) Gotg i 
CdsA=Cotg^tangf (y+x) » 

CosB=:Cotgatang^ (^^ — x)^ 

%. Gegeben A , B , G. ^ 

. Cos i (A 4- B H- C) Cos |(B + C A) 

inia= V SinBSinC » 

. /Cos 4 (A4-B — C) Cos ^ (A + G — B) 

Gosia= V SmbSmC ' ' 

CosA-l-CogBCosC 
Gosass SinBSinC 

tg7x=tgf(B+A)tgi(B-.A)tgiC, 
Cos a = Cotg B Cotg — x) , 

Cos^tsGotgAGotg i(G+x> 
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3. Gp^tbena^ßt C. 

Cotg a Sin ß — Cot ß Cos G 

Cotg p Sin a ^ Cos a Coi C 

Cotg B SS . 

Gos y s Sin a Sin /8 Cos C + Cos a Cosß ; tg x b Cos C tg 

Cotg C Sin (P — x) Cos at C os (? — ^) 

Slnx * = oST" ' 

Sm^(a4-P)SiotC Sin ^ (a — ß) Cos ^C 
^'"^-y^ 15S?7 Siny » 

^ tgx=^;j|^^Cotg-a 

Cosi(a + ß) Sin^C Coit (g — p)Cos|C / 
» ' Cosz ' Sinz ' 

SinyStn BssSin/SSmC 
SmyCosBsSia aCosjS — GosaSin/SGosC' 
Co5)'=:CosaCosiS + Sm aSin/SGosG) 

i 4«- Gegebea A , B 9 

C<ytg A Sin B + Cos B Cos y 

SST^ "» 

Cotg B Sin A + Cosa Cos 7 

Cosi(A — B) 
StniiA—B) 

CosC = Sin ASiaBCosi' — GüiAGosB, - 

CotgA 

"ci^» 

■ tgyCosz CosASm(B — 

Cos(B-3i)' CoiC= 1^ 
Co8i(Aj-B) 
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Co»|(A4-B)qotjtY _ CQs|(A^-B)Sm^Y 

_ Sm|(A--B) . ' 

Siai(A — B)Siiiiy Sui| (A+ß)Cos|Y 

C<?*iC= SiH Co.» * > ""^ 

SintiSinß»Sm6Sinr ^ ' 

Sin C Gosß == Cos A Sin B Gosy+Sin ACosB>« 
GosGsSin ASiaJ^Gosy— CosACosB] 

5, Gegeben a, A. 

SioASin? CotJ(«— ß)^ 

• Cosf (A-hB) ' GotgA 

tgSCMX „ . 

Cos (G— x)« > tgy = CoiAtg/J, 

Cosa Cos jr 

Co»(y-y)= - 
.6. Gegeben AtB| a. 

C0ft^(A+B) ^ 

^ßiy"* Cos|(a1^B> ' > Colgx = Cosa tg B , 

Cos A Sia X 

Sin(C-x)= -^^^mj^CosBtia, 

' tg BSiny . ' 



^. Der Fall in 3 9 WO zwey Seiten mit dem eingeschlos- 
senen Winkel a, fi^ G gegeben sind, lässt sich auch durch 

folgende Gleichungen auflösen: 

Cos i (A + B) Cos i y = Cos 1 (a + ^) Sin C 
Sin i CA + B) Gos i y = Cos ^ (« — i«) Cos i G 
Cosi (A— B) Sin f y « Sin i(a+^)Sin ^G 
Sin i (A— B) Sin ^y Sin i (a— )9) Cos ^ C 

oder endlich durch folgende Reihen, in welchen 

'm=ig7/8Gotg^a, und 

DÄtgißtgia ist. 



I * 
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Ebene Dreyeckc. 



■ 

i5. 0«g«ben a, ß,y. 
SaiiA= V ifi 



I 

16. Gegdien A^fi^y. 

% 

17. Gegeben Af Bf 



ySinB 

C = l80 — (A + B;, a = y^jj^, fi = -^Qt 
Co»»(A-B) ^ ■ 8to|(A-B) 

« 

Gegeben /8 , X 
SinBM I SiaA, Cs3i8a~(A+B)y 

Sm C SinC Sin ^ C 

>9* Gegeben A^ Bf «. 

SibB 

Ca:i8o^(A+B),ß = flc gT^f 

SmC Sin^C 
» = " StaÄ=(«+^^G»i}(A-B)' 
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80. Zum.GebrjiUche der vorhergehenden Ausdrücke gehören 
noch folgende einfache Gleichungen : 



Sm(9o' ±A)=;CosA 
Sin(i8o±A)säs+SinA 
Sin (270 Hh A) = — Cos A 

Sin(56oHH A)==HhSin A 

tg(90 ±A)c=+CoigA 
tg(i8o±A) = ±tgA 
tg (270 + A) = Cotg A 
tg(56o±A)=±tgA 



Cos (90 HhA) = -f-SinA 
CosXVSo ± A) = — Cos A 
Cos (27 o + A) =: + Sin A 
Cos(36o±a5 = CosA 

CotgCgo HhAJcB + tgA 



Cotg (i8o± A) s=s± Cotg A 
Cotg (270 ±A) = + tg A 
Cotg (36o± A; = + Cotg A 



Goniometrische Formeln. 
1 — tga 



ii. Sin a s= V i — Gos^a = 



M. * 

Älgj 



Gosec.a' 



Cos asV I— Sin*a $eea 



a 

2 



Sinver «SSI — Cosas 2Sin'-« 

90—« 

Cosver a» 1 — Sin asSSin' — - — ^» 



1 Siaa 

22. Sin 2 acB 2Sin a Cos a 



Siasa 1— Co»2« 



s-f*Gosf<i Süit« 



«tga 



i + tg««* 



1 — tg» a 



. Cos2a=si — 2Sih*a=2eos'a— las 

«tga 

tt'2tt= TT"*. 

ö 1 — tg*« 

a \ / ^ — Cosa 

25* Sin 2 = V i » 

« • /i + Co»« 

C0S2 = V ^» ■ 

a . /i — Cos a 1 — Co« a 



Sm« 



tg« 



-I-Cos« Sin« x+Goi« i + y^H^igVi* 
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4) 



Sin^-|-Cosi==Vi+Sina, 

a a 

Sin £-^Cos2^^* 

«8 « fr' . , . ■ — . 

yi-f-Sinot — yi— Öiua 
Co» f g 1 — |g*^j Cos 2 et 

1+ Cos « « » iH-Smad^^* (45 —a) , 

Cos 2 ot ^ Cot^?a — 1 Co» 3 a 

1 + Sin 2 a 

»+Sia«=aSin' (45+f) ssa Co»' , 

i— Sma=2Cos=»(45+|) =a Sin» (45— j), 

>5. Sin (a 4:ß) = Sin a Cos j8± Cos a Sin ^ , 
Cos(a±ß)=CosaCosi34:Sm aSinß, 

Mg"htgß ^ Sin(a + j3) [Cotg^r—tg ß Cos (a -f- ß) 
^a-^tgß öm(a— ß)' Colg a + tg ß Co» (a— ß)' 

$6. Sma+Siiiß=2Sm i^Ücos— ^ 

II 2 

* flt't'd et — ß 

Cos i3 + C OS a = 2 Co» ^ Cos 

Cofß— ^oiassaSiD^^Sin — 

Sin (a + 13) + Sin (a — jS) s= 2 Sin a Cos ß 
Sio (a Sin («^/8) s=2 Cos a Sin /S 

Cos(«— ß) (a+/8) t=s 8 Ges a Cos/9 

' Cp»(tf — /8;-.Cos(a+j0) = 2Siü aSiap 
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S7.«'i»"— . 2V ~i ' ^ « 

e ^ "~ * =5 Co^ a+ V^li . Sin a r 

wo log. nat.esi9aIsoeBB2. 7182818 
ttnd log. brig. e o . 4342945« 

(Cos a -I- V^— 1 , Sitt af — (Cos a — \J i .Siua)" 

(Cos « ♦ yCTI, Sin a)*» (Cos a ^ V — Sie a)" 
Cosnass— — » _____ ^ 

Cos 11 « -i- V^— 1 , Sin Q a=(Cos a HrV — 1 . Sin a)", 
ttS3 . logjiat (Co&ij^V^-^i . 3in «) = ' 



log nat 



äV/^ ^ 

Sin (n 2) a = 2 Sin (n + 1) « Cos a— Sin n « ^ 
' Cos (0 + 2) a= 2 CosaCos (a+ 1) a — Cos n tt , 

28. Sina=a— •+ , ä""T7 

41*2.3 1*««*7 

Cosacsi — ~r » TT^k~T\ fi"^» 

tga==a+ Y+^+;g7X^+ 5..6.7,9' 

a=Sin«+j7j-Sin'«+^7^Sm «+ 

a=s:90'-.Gosa— Cos'a— Gos'a^ 

ff='tga — l^tg^a + ltg^a— |tg7a+. . 
29: Sin'aaa J (i — Cos 2 a) , 
iSin^ as= I (5 Sin a — Sin 3 a;^4» 
Sin* a = ^ (3 — 4 Coi 2 a + Cos 4 «) 1 
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Sin^ 0 = -^ (lo Sin a — 5 Sin 3a + Sin5a), 
sSin^a =»3^(10 — 15 Cos 2 a+ 6 Cos 4 a—r Cos 60) , 
Sin? a s= ^ (55 Sin a Sfi Sin 3 a 7 Sin 5 a Sin 7 a) , 
Sin* SS (35 — 56 Cos a a + s8 Cos 4 a 8 Cos 6 a + 

Cos 8a), 
Cos' a=7 (1 + Cos 2 a), 

G08^ a s=s^ (3 Cos a+ Cos 3 a) , 
Gos4ass^(3 + 4Cos2a4.Cos4a>« . 

Cos^a = 7^(io Cos «4-5 Cos 3 a+ Cos 5a), 
Cos®a = (10+ i5 Cos 2 a+ 6 Cos 4« + Cos 6 a), 
Cos?a=^(35Cosa-f-2i Cos3a + 7 Cos5a+ Cos 7 a), 
Gos*a=sr!7(^5+^<^os 2 28G0S4 «t+8CQs6^«H- 
Cos 8 a). 

Ist n eine ganze Zahl , so hat man 

± 2 " - ' Sin" a =s Sin na — n Sin (n — 2) a + 
tt ««-mI n.n — 1.11—4 _ 

-Sin(n— 4>«— m Sii»(n-6)a+, 

wenn n ungerade ist, • 
/ H-2 "~ ' Sin" assCos n a — nCüs(n — 2)a4- 

Gos(n— 4)«— TTTi Cos (n — 6)a+, 

wenn n gerade ist« und überhaupt 
8 ■ - f Cos* a s= Cos na+nCos(n — 2)a+ 
n.n — 1 n.n— i.B— a /»x . 

Cos (n — 4) « +- (a — 6) « H- » 

wo alle drey Reihen so lange tortgesetzt werden , bis man 
auf einen ^gativen Bogen kommt» und wo in deu beyden 
letzten Reihen , für ein gerades n, nur die Hälfte des Goef- 
ficienten von Cos o' genommen wird. 

3o.Um einen inSeciinden ausgedrückten Bogen inThei- 
len des Halbmessers au^zudniekeUf multiplicirt man den Bo- 
gen durch Sin 1", wo man hat 

Sini 'ss -r-^^sBO^Ooooo 4848» 86809, 

. log Sin 1 '=.4.68557 48668 undSinassaSio r,wennasehr 

klein ist 

jr=3.i4i59 26536, ^=io.3iö3o 98862, 
log jt = o . 4^7 }^ 90727- 
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TlieoreUsche Astronomie. 
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, V o r 1 e. s u n g. I. 



. . £kalft«Sttit^ der Oberfläche des SUmmde. 

1. §. Der Himmel erscheint uns als eine hohle Kugelflä- 
che, auf welcher wir die Gegenstände, die er uns darbtethet« 
zu betrachten glauben. Die Richtung der Schwere auf unserer 
Erde in dem Orte des Beobachters trifft^ verlängert^ jene Ku-* 
geHIäche in zweyPuncten, deren oberer, uns sichtbarer, das 
Zenith, uad deren unterer, uns unsichtbarer, das Nadir 
des Beobachters* hcisst. Die Kreise, durch deren Mittelpuncte 
jene Richtung unter rechten Winkeln geht, sind Almican» 
tarat, und unter diesen der, welcher durch den Beobach- 
ter geht, der scheinbare, und der, welcher durch den 
Miitelpunct der Erde geht i dex wahreHorizont« 

2. §• Die tägliche Bewegung der HimmeUkörper geht in 
unter einander parallelen Kreisen vor sich ^ deren süinnitlio- 
che Mittelpuncte in einer geraden Linie, derWeltaxe, He- 
gen. Die zwey Puncte, in welchen diese Axt die Fläche des 
Himmels trifft^ sind die Weltpale« uad zwar der in un- 
seren Gegenden sichtbare« der nördliche, und (der entge- 
gengesetzte, uns unsichtbare, der siidlichePol. Unter die- 
sen Parailelkreisen ist der von den beyden Polen gleich- 
weit abstehende der Äquator, der den Himmel in 2 gleiche 
Theilet die nördliche und die südliche HemisphSlref theüt. 

Der Durchschnitt des Äquators mit dem wahren Hori- 
zonte, auf der Seite, wo die Gestirne in ihrer täglichen Be- 
wegung sich über den Horizont erheben ^ heisst Ost oder 
* Morgen, und der diesem entgegengesetzte Durchschnitt 
beyder Kreise West oder Abend. Auf- oder Unter- 
gang bezeichnet den Augenblick , in welchem ein Gestirn 
auf der Ost- oder Westseite durch den Horizont gehl, und 
die Entfernung des auf- oder untergehenden Gestirns vom 
Ost- oder Westpuncte ^ im Horizonte gezahlt, heisst des Ge« 
stirns Morgen- oder Abend weite. - 
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. 5. 5« I^cr grösste Kreis durch die Weltpole und durch 
das Zenith oder Nadir eines Beobachtungsortes ist der M e- 
ridiart dieses Ortes. Der Augenblick des Durchganges eines 
Gestirns* durch den Meridian ist die Culmination des 
Gestirns, Der Durchschnitt der Ebene dos Mendiaiis mit dem 
wahren Horizoote ist die Mittagsiinie. ihr Endpunct in 
der südlichen Hemisphäre heisst Süd oder Mit tagt und 
der entgegengesetzte Nord oder Mitternacht. 

Grüsste Kreise durch die Weltpole und ein Gestirn 
sind dieses Gestirns Deciinations- oder Abwei- 
chungs^i oder auch Stull denkreise* Grösste Kreise 
durch das' Zenith und ein Gestirn sind dieses Crestirns H8* 

}i c n- oder Scheitelkreise. Die ersteren stehen also auf 
dem Äquator, die anderen auf dem Horizont senkrecht. Der 
Winkel am Weltpoie zwischen dem Meridian und dem De- 
dinationskreise eines Gestirns ist dieses Gestirns Stunden- 
> Winkel, und der Winkel am Zenith zwischen dem Meri- 
dian und dem Scheitelkreise eines Gestirns ist dieses Ge- 
stirns A z i m u t. Beyde« Stunden winke! und Azimut, wer- 
den in der Richtung der täglichen Bewegung des Himmels, 
von Süd nach West^ his 36o Grade gezählt 

Der Theil des Declinationskreises , der zwischen dem 
Gestirn und dem Äquator enthalten ist,, heisst des Gestirns 
Declination oder Abweichung« und der Theil des De- 
clinationskreises f welcher zwischen dem Gestirn und dem 
Nord pole enthalten ist, die Poldistanz des Gestirns. Der 
Theil des Scheitelkreises zwischen dem Gestirn und deniUo- 
rizonte ist die Höhe, und «wischen dem Gestirn und dem 
Zenith die Zenithdistanz des Gestirns« Steht das Ge- 
stirn unter dem Äquator, so ist seine Declination südlich 
oder negativ, und steht es unter dem Horizonte « sp ist s^ine 
Höhe negativ. 

4« §• Unter den Körpern des Himmels dringt sich dem 
Beobachter vor allen die Sonne auf. Man bemerkte sehr 
früh , dass sie nebst der täglichen Bewegung von Ost nach 
West) die sie mit allen übrigen Gestirnen gemein hat, noch 
in einer eigenen Bewegung von West nach Ost in einem 
Kreise fortzurücken scheint, welcher den Äquator in zwey 
einander gegenüberölehendeu Tunctea schneidet. Dieser 
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grüsste Kreis 9 die scheinbare Bahn der Sonne, heisst die 
Ecliptik« Ihre Axe« d. h. die durch den Mittelpunct die- 
ses Kreisßs auf seine Ebene senkrechte Linie beseichnet in 
der nördlichen Hemisphäre des Himmels den Nord pol und 
in der südlichen den Südpol der Ecliptik. Ein grass- 
ier Kreis durch diese Pole und ein Gestirn ist des Gestirns 
Breitenkreis, und der Theii desselben s wischen dem 
Gestirn und der Ecliptik heisst die Bireiiey so wie der 
zwischen dem Gestirn und dem ISordpol der Ecliptik die 
Ecliptik -Poidistanz des Gestirns. Die Durchschnitts- 
puncte der Ecliptik mit dem Äquator sind die Äquinoc- 
lialpuncte oder die Puncte derNachtg leichen, deren 
jener , von welchem die Sonne sich in die nördliche Hemi- 
sphäre erhebt, der Frühlingspunct, und der entge- 
gengesetste der Herbstpunct heisst. Der Bogen des Äqua- 
tors zwischen d^m Frtihlingspnncte und dem Declinations- 
kreise eines Gestirns ist des Gestirns Rectascension; 
und der Bogen der EcliptiK zwiscl^en dem Frühlingspuncle 
und dem Breitenkreise eines Gestirns ist des Gestirns Län^ 
g e. Rectascension und Länge wird in einer der täglichen 
Bewegung des Himmels entgegengesetzten Richtung, also 
von Süd nach Ost bis 36o Grade gezählt. Ist das Gestirn 
unter der Ecliptik oder auf der Seite des Südpols der Eclip-* 
tik) so ist die Breite desselben südlich oder negativ« 

Der Parallelkreis durdi den Nord- und Südpol der Eclip- 
tik ist der nördliche und südliche P ü l a r k r e i s. Der Pa- 
ralielkreis^ der in der nördlichen und südlichen Hemisphäre 
^>en so weit von dem Äquator absteht, als die Polarkreise 
von den Weltpolen des Äquators , heisst der> nördliche und 
südliche Wendekreis. Der Declinationskreis durch die 
Aquinoctialpuncte ist der Colur der J^achtgleichen, 
und der von diesen um 90 Grade in Länge oder Rectascen-, 
aion entfernte Declinationskreis ist der Golur der Sol- 
stitien oder der Sonnenwenden. 

5. §. Es wird jetzt niclit nolhwendig seyn , hier alle 
Deweise umständlich anzuführen , welche man iur die Ku« 
gelgestalt der Erde gegeben hat* Sie folgen aus der allmähligen 
Verschwindung der unteren Theile hoher Gegenstände« von 
denen man sich entfernt; aus den Erscheinungen) welche 
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Uns die Gestirne darbieihen« wenn wir ansern Standpunct auf 

(]er Oberfläche der Erde gen Süd oder Nord verändern; aus 
unsern sogenannten Reisen um die Weit; aus dem Schatteo 
der Erde bey den Mondesfinsternissen ; aus unmittelbare^ 
Messungen ihrer Oberfläche^ und endlich laus der Analogie mit 
andern ihr ähnlichen Himaielskörpern. (Pop.Astr. I. p. ty.) 

Diese kugelförmige Erde scheint uns, wegen der Ün- 
ermesslichkeit des sie untgebenden Himmels, in dem Mittel- 
puncte desselben befestiget zn seyn « und mit dem Himmel 
selbst eine concentrische Kugel zu bilden, daher auch die 
meisten der oben erklärten Kreise des Himmeis dort, wo 
ihre Ebenen die Oberfläche der Erde schneiden, ähnliche 
Kreise erzeugen ^ die mit denselben Nahmen des HorizontSy 
Äquators , Meridians u. f. bezeichnet, und zum Unterschiede 
mit jenen, die irdischen genannt \\ trden. 

6* §. Ebea so wenig werden wir uns bey der Untersu- 
chung aufhalten I ob die tägliche Bewegung des Himmels von 
Ost gen West um die ruhende Erde eine wahre Bewegung 
desselben oder nur ein Schein ist, der durch die tägliche Ro- 
tation der Erde von West gen Ost um ihre Ax^ entsteht, wel- 
che von der oben erwähnten Weltaxe gleichsam nur einTheii 
ist. In den blossen äussern Erscheinungen dieser Bewegung 
liegt nichts, was uns zu der Annahme der einen oder der 
andern dieser beyden Hypothesen vorzugsweise bestimmen 
könnte; vielmehr hängt diese Wahl, so lange wir bloss bej 
den äussern Erscheinungen stehen bleiben, allein von ao- 
serer Willkür ab, wie wir denn auch in dem Folgienden, 
wenn auch nur der einfachem Darstellung und des bisher üb- 
lichen Sprachgebrauches wegen, die Ausdrücke brauchen wer- 
den , welche sich auf die Bewegung des Himmels \im. die ia 
dem Mittelpuncte desselben ruhende Erde beziehen« Eis ist 
aber bereits allgcmeia aiigcnonuiien , und es darf nicht weiter 
verkannt werden, dass die bloss scheinbare Bewegung ,dcs 
Himmels von Ost nach West, von der wahren täglichen Rota- 
tion der Erde in einer entgegengesetzten Richtung von West 
nach Ost hervorgebracht wird. Die Beweise dafür folgen be- 
kanntlich aus der äussersten Un Wahrscheinlichkeit, dass so 
viele, so grosse, und so sehr unter einander und von uns 
entfernte Himmelskörper »cb mit jener allen gemeinschaftli' 
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chen Regelmttssigkeit um diesen^ in •Beziehung auf sie 5 ganz 
unbedeutenden Punct d^r Erde bewegen sollen; aus der durch 

liie Schwungkraft der Rotation entstehenden Abplattung der 
Erde an ihren beyden Polen; aus der Verschiedenheit der . 
PendeUänge in verschiedenen Entfernungen von dem irdi^ 
sehen Äquator; aus unmittelbaren Fallversuchen von hohen 
Thürmen, und < ndllrli aus der Beobachtung mehrerer, uiis in 
mehr als einer Beziehung verwandten Gestirne, die durch die 
uns sichtbare Bewegung der Flecken auf ihrer Oberfläche eine 
ähnliche Rotation um ihreAxe verrathen. Die Einwendungen, 
welche man gegen diese Bewegung der Erde um ihre Axe in 
früheren Zeiten gemacht hat, verdienen jetzt weder eine Wi- 
derlegung 4 noch selbst eine Erwähnung, (f op. Astr. I. p. io5.) 

Ganz eben so werden wir endlich, auch mit der drit- 
ten der oben erwähnten Erscheinungen, mit der jährlichen 
Bewegung der Sünoe von West nach Ost in einem Kreise 
verfahren» in dessen Mittelpunct die Erde ruhen soll. Diese 
Erscheinung wird ofFenbar dieselbe seyn» wenn auch dieSon* ^ 
ne ruhen , und daför die Erde in der 'Peripherie jenes Krei* 
ses, der Ecliptlk , jährlich einmahl von West nach Ost nm 
die in dem Mittelpuncte dieses Kreises stehende Sonne sich 
bewegen sollte. Die beynahe ungeheure Grösse der Sonne ge- 
gen die Erde macht die letzte Voraussetzung sehr vrahrsdhein- 
lieh, und die durch diese Annahme erhaltene Vereinfachung 
aller übrigen, sonst so verwickelten Phänomene unseres Son- 
nensystems, so wie die Analogie mit mehreren andern uns 
I3ahen Himmelskörpern , die sich ebenfalls«um die Sonne be- 
wegen , und endlich die bald zu erklärenden Erscheinungen * 
der Aberration des Lichtes lassen über die Richtigkeit dieser 
Voraussetzung keinen Zweifel mehr übrig. (P. A^^^« ^* i22.} 
J>a überhaupt die Überzeugung von der täglichen Bewegung 
der Erde um ihre Axe 9 und von der jährlichen Bewegung 
derselben um die Sonne schon langst ohne Widerstand , selbst 
ausser dem Gebiethe der Wissenschaft, sich Bahn gemacht 
hat, so scheint es dem gegenwärtigen Zustande unserer Kennt- 
nisse nicht mehr angemessen, sich denlrrthümern verflosse- 
ner Jahrhundciie hinzugeben, und von einer bereits lange 
als irrig erkannten Meiuung sich nur allmählig zu einer be- 
reits allgemein angenommenen Wahrheit zu erheben; ein 
I. ^ 2 

I 

Digitized by Google 



Verfahren I welches wohl m die Geschichte« aber sieht in 
das System der Wissenschaft gehört« 

8. §. Ehe wir aber die mannigfaltigen Verbindungen , 
welche die Gestirne mit den verschiedenen oben erwähnten 
Kreisen eingehen^ näher betrachten« wollen wir die vorzüg- 
lichsten derselben» aur leichtem Übersidit« sinnlich daran- 
stellen suchen. 

Sey also (fig. i.) Z der obere Pol des Horizonts HAR 
' oder das Zenith ; N der obere Pol des Äquators AO Q oder 
der Weltpol; Ii der obere Pol der £cliptik POE; ferner 
A und H Sttd, West und Nord, und HZR der Meridian 
des Ortes der Erde, dessen Zenith in Z ist. Zieht man durch 
einen Stern S die grössten Kreise ZSa, JSSb, LSc nach 
der Ordnung durch die Pole Z, N und L, also in derselben 
Ordnung senkrecht auf HR ^ A Q und EP, so ist 

Sa die Höhe des Geslirijs , 

S Z die Zenithdistanz» 

Sb dieDeclinatton, 

SN die Poldiftana in Beziehung auf den Äquator, 

S c die Breite , 

S L die Püldistanz in Beziehung auf die Ecliptik 9 

ONb oder Ob die Rectascension od« gerade Aufsteigung, 

OLc oder Oc die Länge, ' 

RZa oder Ra das Azimut und 

ENB oder Qb di r Stundenwinkei des Sterns. 

Endlich ist O der Frühlings - Naclitgleichenpunct ; der 
Kreis durch N und O der Colur der Nachtgleichen } H N die 
fi5he des Weltpoles über dem Horizonte oder die P o 1 h 
be des Ortes der Erde, dessen Zcnilh in Z ist, und der 
Winkel QUE, unter welchem die Ebene der Ecliptik und 
des Äquators gegen einander geneigt sind, die Schiefe 
der Ecliptik. 

Zur grosseren Bequemlichkeit wollen wir von den vor- 
hergehenden Grössen noch iolgende Bezeichnungen einfüh- 
ren , die wir auch im Folgenden « wenn nicht das Gegen- 
theii ausdrücklich bemerkt wird, beibehalten« 
Rectascension Obs=sa 

Poldistanz in Beziehung auf den Äquator SN sp, 

~ Deciination äbs=59o-7p=?d, 



Digitized by Google 



ig 

Länge Ocs=:X) 

Poldistanz in Beziehung auf 'dtioEcliptik SLss ir. 
Breite S c sas 90 s= ^ , 

Stundenwinkel Qb = &, ... 

■ Zenithdistanz SZ es z« [• 
Azimut Rats«), 

Polhöhe HNsf und deren Gomplementt die Äqua- 
torhöhe NZ = QR = ^, 
Schiefe der EcUptik E O Q = e. 
9. §. Oft ist es vortheilbafter, statt der dureh diese yer-- 
schiedenen grSssten lireise uninittelbar gebildeten Dreyecke, 
diejenigen zu betrachten, welche von den Polen dieser Krei&e 
gebildet werden. 

Bezeichnet man die grössten Kreise A V VGB uiid 
F D N (flg. 3) in derselben Ordnung durch (I), (II) und (III), 
und sind P, L und G die Pole derselben, so wird man zu- 
erst bestimmen, wie das Polardrejeck PL G von dem gege- 
benen Dreyecke y D G abhängt. 

Da P, Lf G die Pole der.drey erwShntea Kreise sind 9 
so steht P R auf A Q senkrecht , und die Winkel von P R , 
A Q und y B mit A P Q, so wie die Bogen V P = y B m 
VQ) &ind gleich 90 Gnaden. Eben so steht 

die .Fortsetzung von L P senkrecht auf (1) und (II) 

GP - • (I) und (III) 

GL - - - (II) und (III). 
Aus derselben Ursache sind in den folgenden Dreyecken 
die genannten Winkel und die ihnenr gegenübpstehenden 
Seiten gleich go Graden, nämlich: 

in dem Dreyecke y L P die Winkel h und P 

DGP - - - Gund P 
CGL - - - GundL. 
Eben so sind endlich folgende Bogen gleich 90 Gradeut 
nimlich der Bogen 

y D fortgesetzt bis zu dem Durchschnitte der LP mit (I) i 

y B - - LP mit (II) i 

CB - - - - - - - GIimit(n)i 

CN- - GLmit(ni)i 

DQ - GP mit (I) J 

DN - - . . - . - GPmit(m)i 

2* 
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I. JNennt man daher in d» m Dreyecke 'V' CD die Winkel 
D VC = A, VCD«B» VDC»C. 
und die ihnen entgegenstehenden Seiten 
GD = ^, YI^ = VC = y; 
so folgt sofort aus dem Vorhergehenden » dass in demFoiar- 
drejecke GLP die Winkel 

L^Pasa, liPGsssfiy GLPs=^8o— y, 
und die ihnen gegenüberstehenden Seilen 

LP = A»,GL = », GP 5=j8o— C sind. 
Manjoennt aber 

A die Neigoag der Ebenen (I) • (II) , 
B . . - - (II). (III), 
j8o — C - ... (I).(III), 

und eben so 

u die Distanz des Knotens der Ebenen (II). (III) von dem 

Knoten der Ebenen (I) . (III) , 
fi die Distanz des Knotens der Ebenen (I) , (II) von dem 

Knoten der Ebenen (I).(III), 
f die Distanz des Knotens der Ebenen (1) • (II) von dem 
Knoten der Ebenen (II). (III), 
und die Auflösung des Dreyecks *Y*^I^ oder GLP zeigt, 
wie diese Grössen A) ByC und a^ß^y von einander ab- 
h*ängen. 

II» Kennt man überdiess 

(t) die Ebene des grössten Kreises A T Q (I) 9 
..(2) ... - * . PYR» 
(3) PQR» 

und bezeichnet man durch 

A' die Neigung der Ebene III gegen (5) , 
B' * - • . III . (2), 
(? . - . . III . (1), 

und durch 

a' die Distanz des Knotens der Ebenen (III). (II) von dem 

Knoten der Ebenen (III). (3), 
fi' die Distanz des Knotens der Ebenen (III). (II) von dem 

Knoten der Ebenen (III). (2) 9 
y die Distänz des Knotens der Ebenen (III) . (II) von devD 

Knoten der Ebenen (III) .(1)9 

so ii»t B = A' und a C = a' , ' 
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RECäB' und EC = ß', " 
NDQ=:Cund GD»r'. 
Reimt man daher z. B. die Grössen A, B, 7, also aucb, 
nach 1, die Grössen a, C, so wird man auch die Grössen 
A\ a durch die Auflösung des Dreyecks B K C « 
B',/8' - ' . - . . VCE, 

/ C',y' - - • . - VCD 

bestimmeil , und dadurch die Abhängigkeit der Grössen A , 
B', C und a', /S'*» 7 von den in I. betrachteten Grössen A, 
C und a^ßj y angeben können. Wir werden «af dies« Be*l- 
trachtung in der Folge wieder surückkoinineB. 
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Bestimmung der scheinbaren Orte der Gestirne ot^f der Ob^r" 

ßdche cUs Himmels. 

!.§.£)« alle bisher betrachteten Kreise des Himmels f 

Almicantarat und Parallelkreise ausgenommen, sogenannte 
grösste Kreise ) d. h. solche sind, deren Mitlelpunct iax- 
g(eich jener der Kugel fläche des Himmels oder der Erde, also 
auch , wegen der Kleinheit der Erde gegen die Ausdehnnng 
des Weltraames , das Aoge des Beobachters ist, so bilden 

diese Kreise unter einander sphärische Dreyecke. Die 
Verbindungen dieser Dreyecke geben zu verschiedenen Pro* 
blemen Veranlassung^ von denen wir hier die voraüglichsten 
näher betrachten wollen. 

2. Sf eilen wir uns ein Instrument vor, welches aus 
xwey eingctheilten Kreisen 9 einem vertikalen und einem ho- 
rizontalen besteht. Wir werden unten dieses und ahnliche 
Instromente und den Gebrauch derselben nUher kennen ler- 
Kien. Bringt man die Ebene des vertikalen Kreises in die Ge- 
sichtslinie des Gestirns , und kennt man auf dem horizon- 
talen Kreise den Punct desselben , welcher dem Meridian 
des Beobachters entspricht, so wird man mit diesem Instm* 
mente die Zenithdistanz Z und das Azimut w des Gestirns 
beobachten können. Bringt man aber den vertikalen Kreis 
selbst in die Ebene des Meridians, so wird man dadurch die 
Zeit des Durchganges der Gestirne durch den Meridian« oder 
die Zeit ihrer Oulmination beobachten , und diese Zeiten mit 
denen einer Uhr \ ergleichen können. 

5. §. Ist dieses Gestirn die Sonne, so wird man dadurch 
jeden Tag die Uhrzeit des Mittags haben « und so den Stand 
und Gang der Uhr (ur alle Mittage ^ also auch « wenn die 
Uhr gleichförmig geht, für jeden zwischen diesen Mittagen lie- 
genden Augenblic^k crhaiteo, oder man wird, da dadurch die 
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Abweichung der Uhr von der Sonnenzeit bekannt ist, diese 
wahre Sonnenzeit durch die Uhr selbst, wenn man ihre Cor-' 
rection beriicksicbtiget) erhalten. Um dieses sogleich durch 
ein Bey spiel deutlich zn machen, nehmen wir an, dass man 
durch die erwähnten Beobachtungen erhalten habe : 
Uhrzett der Guimination der Sonne« 
Tag l . . • 3' i5% 
II - - d 5 27, ' 

in * * - o 3 59, 

IV - - - o 5 5i, 
und dass maa an dem zweiten Tage Abends um 4^ 2i' 57* 
Uhrzeit eine andere Beobachtung gemacht habe, deren wah- 
re Sonnen seit man socht Die Uhr gab an dem Mittage 

des zvveyten Tages 3' 27" zu viel, oder ihre Correction gt^- 
gen wahre Zeit war in diesem Augenblicke gleich — 5' 27". 
Da ferner die Uhr in jedem Sonnentage, d. h. in der Uhr- 
20t von 24^ o' 12" um i2"accelerirt, und da die zweyte Beob«* 
achtung um 4'' 18' 10" Uhrzeit nach dem zvveyten Mittage an- 
gestellt wurde , so hat man 

24' o' 12" : i2"=4' 18' 10" : X" oder 
24*$ la" 8=4'* 18' 10'' — X": X" 
•derx = 2"i5. 
Die Acceleration der Uhr zur Zeit der zweyten Fx ol»- 
achtung war aUo 3'27''+2''. i5ss3'29" i5, und man bat 
daher 

Uhrzeit der Beobachtung 4^ 2i'37" 

Correction der Uhr — • 3 29 . i5 

Wahre Sonnenseit der Beobachtung 4^ id' 7''.Ö5 
Man sieht, dass^ diese wahre Sonnenxeit der Beobachtung 
nichts anderes, als der Stundcnwinkcl der Sonne in dem Au- 
genblicke der Beobachtung ist. 

4.$. Will man aber die Uhr nicht nach der Sonne, son- 
dern , was in der That bequemer ist , nach den Fixsternen 
regultren , so wird man , da die Zeit zwischen zwey näch- 
sten Gulminalionen eines Sterns um nahe 3' 66" kürzer ist, 
als die Zeit zwischan zwey nächsten Gulminationen der Son- 
ne, welche letzte in dieser Zeit durch ihre eigene Bewegung 
um nahe einen Grad gegen Osten vorrBckt, und daher spä- 
ter in den Meridian tritt — so. wird man das Pendel der 
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Uhr 80 lange vtfrk&rzen^ bis die Uhr k wischen xwey näch- 
sten Culminationen desselben Fixsterns nahe 24 Stunden zeigt. 
Stellt man dann die Zeiger derUhr so, dass sie nahe o''o'o'' 
geben » wenn der Frühiingspunct durch den Meridian, gehl« 
so wird dieseUhr nach Stern zeit gehen, und man wird, 
tvi*? vorhin, die Correction derselben gegen Sternzeit für je- 
den Augenblick finden, wenn man aus den Beobachtungen 
die Uhrzeiten kennt, zu welchen jeden Tag die Culmination 
des Frühlingspunctes Statt hatte. Man bemerkt audh ,hier^ 
dass nnter dem Worte „Sternzeit einer Beobachtong** der 
Stundenwinkel des Frühlingspunctes in dem Augenblicke die- 
ser Beobachtung verstanden wird. Wir werden unten sehen« 
wie. man diese heyden Zeitmasse « Sonnenzeit und Stemzeit« 
mit der grössten Genauigkeit ^bestimmen, und wie man 
durch eine einfache Rechnung jede dieser Zeiten in die an- 
dere verwandeln kann, liier ist es genug, die Möglichkeit 
dieser Bestimmung gezeigt, und die. Art, wie sie vorgenom- 
men wird, im Allgemeinen angedeutet zu haben. 

5. §. Probl. Die Polhöhe 9 eines Ürles , die Zeiiithdi- 
stanz z und das Azimut ca> eines Gestirns für eine gegebene 
Zeit ist aus einer Beobachtung bekannt: man suche den Stun- 
denwinkel 'S und die Poldistanz p und die Rectascension a 
des Gestirns für dieselbe Zeit. 

Ist S (flg. 1) das Gestirn , so hat man in dem sphäri* 
sehen Dre) ecke N Z S. 

I^Zsssgo*— 9=^, ZSsssz,NS=;p und 
^NS=s, NZSs=si8o— «. . 

Man fiiiiK t daher nacli den bekannton Vorschriften der 
sphärischen Trigonometrie die beyden Grössen s und p durch 
folgende Gleichungen. (Einl. §. 3.) 

Sin s Sin p =3 Sin CO Sinz , 

Cos s Sin p :=Coi, Sin z Sin 9 -{- Cos z Cos f , 
Cos p Cos w Sin z Cos 9 Cos z Sin f. 
Die Division der beyden ersten Gleichungen gibt den 
gesuchten Werth von s aus tang s , und die drklc Gleichung 
gibt p. Überdiess kann jede der beyden ersten Gleichungen 
zur Prüfung der Rechnung und .zugleich zur Entscheidung 
dienen» in welchem der vier Quadranten der Peripherie des 
Äquators die Grösse s genommen werden soll. 

s 
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Noch hÄben wir keine Rücksicht auf die absolute Z^t 
der Beobachtung genommen, die uns» wie wir sogieich se«* 
hen w^äenfZucBestimmaog der dritten .ünbekaimtea Grösse 
.a dienen virird. ' - 

Ist nämlich t = EO = ENO die bekannte Sternzeit 
der Beobachtung, so hat man, wie man leicht sieht, 

t=a+s, 

und da s bereits aus dem Vorhergehenden' bekannt ist, so 

findet man die licctascension a den Sterns durch die Glei'* 
chung X 

ast-^s« 

Weniger einfach wird dieser letxtte Theil der Auflösung, 

wenn, statt der Sternzeit t, die Sonnenzeit T der Beobachtung 
gegeben wäre. Nennt raan nämlich , analog mit dem Vorher- 
gehenden, S den Stunden Winkel und A die Bectascension 
der Sonne, so ist, da die Gleichung tsa-f-s fiir alle Gestir- 
ne gilt, auch för die Sonne. 

t = A4-S, 

also auch, wenn man beyde Werthevou t einander gleich setzt, 

a-|-s=sA+S. 
Da aber, nach dem Vorhergehenden , der Stunden winke! 

S der Sonne mit der Sonnenzeit T der Bcobaclitung gleichbe- 
deutend ist , so findet man die Bectascension des Gestirns aus 
folgender Gleichung 

assA+T-^s. 

Man sieht daraus, dass raan, wenn, statt der Stemzeit, 
die Sonnenzeit der Beobachtung gegeben ist, auch noch die 
Bectascension A der Sonne für dieselbe Zeit kennen muss, um 
die Rectascension a des beobachteten Sterns zu finden. Wie 
man ^er die Grösse A für jeden gegebenen Augenblick fin- 
den kann , werden wir weiter unten sehen. 

I. Bey allen Aufgaben der praktischen Astronomie ist es 
aber nicht genug, die Aufgabe selbst nur überhaupt , aufge- 
löst zu haben, sondern man muss auch zugleieh die»- Ver- 
hältnisse angehen , unter welchen diese Auilösung fiir die 
Anwendung günstig oder nachtheilig ist. Da nämlich in un« 
serem Falle, die gegebene Grösse 9, « und <» des Problemes 
aus Beobachtungen abgeleitet sind, und Beobachftongeii, 
wie alle Menschenwerke , auch wenn sie mit den voUkom- 
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mensten Instramcnten und mit der grossten Vorsicht ange- 
.«tellt werden« doch immer noch» wenigstens kleiiUHi Feh«* 
lern 9 wterworfen nnd« so miUsen.aUe die fUtU eorgilütig 
vermieden werden 9 in welchen diese Fehler einen vorsüg« 
lieh schädlichen Einfluss auf die gesuchten Grössen haben. 

Um daher zu finden , welchen Eiotluss die JFehler df^ 
dz, da> der als bekannt vofcinsgesetzten Grössen %^ m 
aal die gesüchte Grösse s ond p haben 9 wird man die vor^ 
hergehenden Gleichungen in Beziehung auf diese Grösse dif- 
ferentiiren , wodurch man erhält (£inl. §. 8) , 

d pcsd z Cos y <-> d SS Sin pSin z -«-d ^ Cos s t 

dsSinp ra dzStnir4-da»GosirSins-f*^ 9 ^ i Cos 
wo V der Winkel Z SN des Yerlikalkreises mit dem De- 
clinationskreise ist. 

Man findet diesen Winkel y dordi folgende Ausdrücke 

0. Sin 8 Cos o Sine* Cos o 
SlHJISB—, Ib=— ^ 

omx ^ oinp 

Cos V s ^ — Cof p Cosft 
Sinp Sin % 

oder auch durch 

r> ^ ^ Sin m te s 

tgm = Co»8Cotgy *g'- 8m(p-m) 

Diese Grösse p ist fiir Sterne 9 die auf der Südseite des 
Zeniths cnlminiren, immer kleiner als 90% und im dritten 
und vierten Quadranten von s ist für sie y negativ. Für die auf 
der Nordseite des Zeaiths culminirende * oder fiir die Circmn* 
Polarsterne aber ist 1^ ebenfalls im dritten ond Tierten Qua- 
(IranU n von s negativ, nnd iiberdiess im ersten und vierten Qua- 
, dranten zwischen 90" und 160^, so virie im zwcyten und dritten 
Quadranten von s «wischen o^ und 90% Man sieht aus diesen 
Gleichungen z.B. dass, wenn das Gestirn nahe am Meridian« 
also s nahe an o oder 180" ist, ein Fehler d y der Polhöhe den 
grössten Einfluss auf p ,und den kleinsten auf s hat; dass s 
überhaupt desto schwerer mit Genauigkeit zu bestimmen seyn 
wird 9 je kleiner die Poldistanz p ist 11. s. w. 

II. Wollte man, umgekehrt t aus den Grossen f s und p 
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die Grössen z und ca suchen ^ so hätte man 4^e mit den vor» 
hergehesdea analogen Gleicbonfeii 
SncdSlnftsSifts^np, • 

Cos a> Sin z= Cos s Sin p Sin 9 — Cos p Gos 9 ^ 

Cos z s Cos s Sin p Cos 9 Cos p Sin ^ t 
und wenn man sie differenttnt . 

d c«a d s Siny Sin p -4- dp Cos vih' f Cosa» 9 

da».SinzsdsCotirSin p — d p Simr-^^d^Sin^^Coss. 

£x. : Scy s = 3o*, p = loo' und 9 = öo" so ist 

z s 65" 2Ö 7 . 8 » 3a**46' 10" 3 und 

6. $. Probl. Ans der Rectucension « und der Poldietanx 

' p eines Gestirns nebst der Schiefe der Ecliptik e, die Länge 
X und diePoidistanz x desselben in Beziehung auf die Eciip* 
tik finden. ' 

' Diese Aufgabe reditcirt sich auf die Auflösung des sphä- 
rischen Dreyecks NSL (fig. 1) , wo N der Pol des Äquators, 
L der Pol der Ecliptik und S das Gestirn ist. — Wir wol- 
len daher zuerst die allgemeine Bezeichnung dieses Drey-' 
edcs^ festsetzen. 

Was die Seiten desselben betrifft, so ist offenbar NL=e, 
KS = p und LS = jr. Allein die Winkel SIHL undSLN 
fordern eine nähere Betrachtung. 

Wenn man den Bogen LN über N hinau» iartfUhri» so 
wird er zugleich senkrecht auf die Ecliptik O E und auf den 
Äquator O Q stehen , und diese bevden Kreise in den zwey 
Punctcn schneiden, die beyde von dem Durchschnittspuncte 
O dieser Kreise selbst um 90 Grade entfernt sind. Daraus 
folgt 9 dasS) wenn man die Bogen LO und NO cieht^ der ^ 
Winkel OLN sowohl , als auch der Winkel LNO eben- 
falls 90 Grade beträgt. Ist also das Gestirn S im ersten 
Quadranten der Länge oderRectascension,so istOca OLc 
also auch SLNe=9o— X; und eben so ist Ob 
a» O NB =s a , also auch S N L = go + a 

'Wenn aber S in andern Quadraten der Länge oder der 
Rectascension liegt, scheinen die Winkel SLN und S^L 
auch andeire Bezeichnungen au erhalten. 

• Ist s. B.' der Stern S' (fig. 3) im zweyten Quadranten der 
Länge oder der Bectascension » so hat man 
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OLS'sr/l, aiso jN LS' = A — 90 und OISS' = a, aiso 
L N S' = 36o — a — 90. Im dritteo Quadraoteii* ist eben so • 
OLS also N L S' = ^ •^go uod O N S ' sa,' ^Iso 

LNS"=36o-ra — 90, ■ ' ^ 
und endlich im vierten Quadranten O L S"'== /l, also 
N L S 360+90 — x = 90— ».undON S '« ä"'v«I*o 
LNS'"=90 + a— S60. 

Allein, wenn -man die beweglichen Bogen LS und NS 
um die Endpuru t ' urul N der feston Linie LN sich 
drehen lässt« und die verschiedenen Verwandlungen sucht, 
vrelcbe durch diese Drehung das sphärische Drjeyeck L N S 
annimmt« so ist «offenbar, dass man , der nothwendigen 
Gleichförmigkeit des Vcriahrt^ns wegen , diejenigen Seiten 
der beyden Bogen LN und NS, die man in dem ersten Qua« 
dranten gewählt hat| auch durch alle übrigen Quadranten bei- 
behalten -müsse', um in derThat immer dasselbe Drey- 
eck zu betrachten. Hat man also, B. als der Stern S im er- 
sten Quadranten war, die in der fig. 5 b cz eich net en in- 
neren Seiten gewählt, so werden diese beaeichneten Sei- 
ten für den-zweyten und dritten Quadranten die äusseren 
Seiten der Dreyecke LNS' und LNS" werden, und nur in 
dem vierten werden sie wieder, so wie in dem ersten, die 
inneren Seiten des Dreyecks LNS'" seyn. — Es gibt näm- 
lich zwischen j« drey Puncten auf einer Kugelfläohe immer 
zwey Dreyecke, der andern nicht zu erwähnen, nämlich 
erstens das Dreyeck, welches man gewöhnlich zu betrachten 
pflegt, und zweytens jenes, dessen Fläche die Fläche des 
ersten zur ganzen Rugeifläche ergänzt, .und welches letztere 
man das Supplementardreyeck nennen könnte« Beyde Drey- 
ecke hahen zwar ganz dieselben Seiten , aber die Winkel des 
einen sind die Ergänzungen der Winkel des andern zu vier 
rechten Winkeln, Die sämmtiichen bekannten Ausdrücke der 
Sphärischen Trigonometrie bleiben aber, selbst in Beziehung 
auf ihre Zeichen, ganz dieselben, wenn man auch iti den- 
selben die Seiten aßy des Dreyecks unverändert lassl , und 
dafür die Winkel A, B, C desselben in 36o — A, 56o — B, 
36o — C iibergehen lässt, so dass also alle jene Formeln eben 
so gut lur das ge%v8hnlich betrachtete, als li|r das' Supple«* 
mentardrcvcck Hohurt n. ^ ^ • . • 
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Da also, wie die Zeichnung zeigt, in dem ^weylea und 
dritten. Quadranten da» Supplementardreyeck genommen wer«- 
' den mnss , um in der That hnmer dasselbe Drejpeck zu neh- 

rnen , so iiiiissen u Ir di(* iüt chebc beyden Quadranten gefun- 
denen Ausdrücke der Winkel an L und erst von 36o sub- 
trahiren, um die wahren Bezeichnungen dieser Winkel za 
erhahen. Es %var aber im zweyten Quandraten 
!NLS''=^ — 90 und dessen Supplement 360 + 90-—^ oder 
endlich 90 — Jl, weil zwey Winkei, die nur um Söo" ver- 
. schieden sind , als identisch belrachtet wei'den. £ben so ist 
. von LN S' a 36o a — 90 das Supplement 9d<-f<^a. Im drit- 
ten Quadranten erhälfman eben soför die wahren Werthe der 
Winkel NLS" und LNS'' die Ausdrücke 90 — und qo 
+ a. Im vierten Quadranten endlich wurde oben gefunden 
NLS" »360-^90 — ^1 das heisst 90 und LJNS '»90 
-^a— '36o9 oder 9 wenn marf zu diesem Ausdrucke '360 ad- 
dirt, wodurch der Winkel selbst iiichl geändert wird, LjSS'" 
= 90 + 3. 

Wir haben daher a 11 ^ em e i n, in welchem Quadranten 
der Länge oder der Rectasceiision sich auch der Stern befin« 

den mag, 

für den Winkel an L . . . . SLN = 90-/1, und 
fdr den Winkel an N . . . . SN L = 90 + 8. 

Nachdem so die Bezeichnung' für das Dreieck LNS 
(fig. 1) festgesetzt ist, erhult man sofort durch die bekannten 
Ausdrücke der sphärlscben Trigonometrie für die Auflösung 
unserer Aufgabe die Gleichungen (l^inl. §. 5) ' 

Cos ;i Sin ir SS Cos a Sin p , 

Sin % Sin ^ A Sin a Sin p Cos e-f- Cos p Sin e , 

Cos 7t — Sin a Sin p Sin e -|- Cos p Cos e. 

L Um diese Gleichungen zur Berechnung mitLogarith* 
men bequemer Zli machen , kann man einen Hülfswinkel m 
so annehmen , dass man hat tang m » tg pSin a, so ist 

taog • 

"sii:;^^»" 

Cos p 

. CoS'ir= ^— Cos(m +e). 

Zur Prüfung der Rechnung kann man sich der vorher^ 
gehenden. Gleichung CosA^Sinir ss Cosa Sin p. bedienen, die 
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zugleich zeigte in welchem Quadranten die Grössen % und x ge- 
ttomineD werden mdssea^ da «nie grösaer aia iSo^'aeyn kann« 
' II* Um sa unlersttcheo^ welchen Einflasa Fehler in a « 

p und e auf die daraus bestimmten Werth e von A, und w ha- 
ben , wird man durch dieDiÜerentiation der vorhergebenden 
Gleichungen erhalten 

d ar SS d Cosi^-4*^ A SiBfiy Sin p <^d e Sin , 
dX.Sinp = — dpSin^ + daCosi^Sin p-f-de Cos ttCos X , 
wo der Winkel LSN des Declinationskreises mit dem 
Breitenkreise ift« Man find^ aber diesen Winkel ans den 

Gleichungen 

CagaSina _ CotXSnia 

• ^^'^V*^ Sin 7C öiu p * 

Cotg e 6in p + Cos p Sin a Cotg e Sin n — Cot n Sia X 

" . Cotgiyss 1^^^-; CosX . ' 

III. Eben so wird man ^ wenn man die Rectascension 
ft' und die Poldistans p' des Zentihs Z ffig. i) kennt , die 

Xi'äßf^e X' und Poldistanz x' desselben gegen die Ecliptik be- ' 
stimmen. Es ist aber die Rectascension 4es Zenitbs für jeden 
gegebenen Augenblick gleich der Sternzeit t .dieses Augen- 
blicks, lind diePoldistanz desZenithsist gleich NZssgo«» 9* 
Man hat daher die Gleichungen 
Cos 51' Sin ?r'= Cos t. Cos 9» 
Sin X' Sin «'ss; Sin t Cos f Cos e + f Sin e y 

Cos «'b — Sin t Cps^Sin e+ Sin 9» Goae. 
7. §. Um eben so aus \y x und e ^ie Grössen a und p zu 
üaden , hat man 

Cosa Sin p = Cos X Sin , 
Sin a Sin p «"Sin A> Sin « Cos e— Cos Sin C) 
Cos p CS Sin X Sin « Sin e"4- Cos ir Cm e » 
oder bequemer fiir Logarithmen 
tgn CS tg sr Sm 

Cos n 

Cosp = 7; Cos(n — e). 

* Cos n ^ 

Zur Beurtheilung der Fehler aber ist, wie zuvor, 
d p SS d ir Cos^-» d ^ Sin i^Sin — d e Sin a , 

d a . Sin p = d7rSini7 + dA, Cos »/ Sin — d e Cos a Cos p , 
WO 9 die vorige Bedeutung hat. 
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lLx.x^x 29' 38' 60" 9, « s 104*» 68' 16" 6 und e ^ 20'' 27 '4a^ 6 

gibt a 8 188' 7'Ö7\9,ps86»36'26".7 ooa948~i4'44'34^& 
8«§* Für die Sonne weiden die vorhergehenden Aus- 
drücke einfacher , wenn man, da sie sich in der Ebene der 
£cliptik bewegt 9 die Grösse n gleich 90'' 6^tzt« Man' erhält 
so die Gfeichungen 

. tgassiCosetgX nadtgf 9tgeCot%» 
Oosp s Sin e Sin % < Sin i; Sin e Cos a , 
• Cotg p = tg e Sin 

Cos ^ = Cosa Sin p. 1 
Beseichnel endlich L die Uüge der Erde « wie' sie ans 
dem Mittelpuncte der Sonne gesehen wird« so ist L s 180-l-Si 
oder aach X = 180 + L. 

9.$. Die Dreyecke !MZS und LNS biethen noch meh<p 
rere andere Probleme dar, von welchen wir einige der vor*« 
zfiglichstfen , da sie in der Anwendung selten vorkonmien ^ 
nur kurz anzeigen wollen. 

I. Sind die Grössen p, % und ^ gegeben t so findet man 
a und durch ,die Gleichungen 

Cos z — Sin tp Cos p 
Sin 9 Cos s Cot p , 

CSOS <W SBB ' ^ 1«. • 

II. Sind die Grössen s» a und p g^eben^ so findet man 
w und f aus den Gleichungen 

SintSiap 

Sin <» 1^ c. • 

Cos xCosft 

tgx = Gosstgp undSin(^ + x;= — . 

III. Auch kann man die Gleichungen des §. 5 und 6 .1 
unter einander verbinden, und dadurch unmittelbar die 
Lage eines Gestirns gegen die Ediptik suchen 9 wenn die 
l^age desselben gegen den Uoriaont gegeben ist^ und umge- 
kehrt. 

Setzt man nämlich in den drey ersten Gleichungen des 
€• 5. die Giüssc s=t — a, wo t die Sternzeit der Beobach« 
tungtstf und löst man dann die Ausdrücke Sin(t — a) und 
Cos (t— a) auf 9 so gehen diese Gleichungen in (olgende 
über: 
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Cod^a JSiii p SS A Sin t + B Cos t f ' 
Sin a Stn p st ACos 1 4- B Sin 1 9 

Cos p = Sin 9> (]os z — Cos 9 Sin z Cos , - 
wo der Kürze wegen gesetzt wurde 

A SS Sin <if>Sin «und . 1 
B =s Cos 00 Sin z Sia ^ + Cos c Cos f • 
Sttbstituirt man aber 'dieso AnsdrBcke von GosaSinp, 
SinaSinp und Cos p in den drey Gleichuni^'en , welche in 
6. unmittelbar von !N.I hergehen r hat man« wenn man^ 
noch weiter abkürsend 

G SS ^ Cos Sii»B Cos ^ +• Cos c Sin ^ 

setzt, foli,'ende Ausdrücke : 
Cos>lSiu7r = AÜin t + BCost, 

Sin %Sin«ts— (A Cos t—BSin Odos e+C Sine y 
Cos ir s- (A Cos t B Sin t) Sin e + C Cos e 9 

und diese Gleichiirj^eu geben dieGrciusen X und ;r ausüi^^Z)^ 
und der Sternzeit t. 

IV. Dieselben .Ausdrücke kann man endlich auch aui 
folgende merkwürdige Art finden* 

Bestimmt man den Ort des Gestirns gegen den Mittel- 
punct der Erde durch drey unter einander rechtwinklige 
Coordinaten xy von welchen x^iq der Mittagslinie« und 
die Ebene der x y in dem Horizonte liegt, so hat man« 
wenn man die Entfernung des Gestirns von der Erde gleich 
der Einheit voraus&etzt. 

XS5 GosoiSinz« 

y = Sin 00 Sin z f 

z s Cos z. 

Denkt aian sich durch die Axe der y eine Ebene, wel- 
che gegen die Ebene des Horizonts um den Winkel 90 — 9 
geneigt ist, so ist diese neue Ebene der Aqua tor.-Nimmt 
man dann die rechtwinkligen Coordinaten x' y' z', welche 
ebenfalls die Lage des Gestirns gegen den MiUelpunct der 
Erde in Beziehung auf den Äquator bestimmen sollen, so, 
dass x' im Meridian undx'y' in der Ebene des Äquators liegte 
so hat man 

. x' Ä X Sin f + z Cos 

z' s z ^in ^ — X Cos f « 

I 
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' Verrfickt man die Axe der x' irti Äquator io« dass di« 

neue Axe der x ' in der Linie der Nacht^leichen und x" y" 
noch ia der Ebene des Äquators liegt« so ist, wenn l dieStern^ 
zeit bezeichnet 9 

x"=:x'Co8t-f-y'$irtt, . 

y"=x' Sint— y'Gost, 



Verrückt man endlich die Ebene der X" y'' so, dass x'" 
nocli ipmer io der Linie der Kachtgleichen, aber x'"y'" tA 
die Ebene der Ediptik kSmmt, und dahi^ auf der Ecitp« 
tik senkrecht steht, so ist 



X fi=x , 



y'"Äx"Siiic+y"Göse» 
a'"ssV'Cose<-^y;'Sine 

Übet'diess iiat maa auch 

X'" s= Cos/l Sinir^ 

y'^zisSin^Sinir^ 

a'"«Cosir. 

Eliminirt man aus diesen fünf Systemen, deren jedes 
drey Gleichungen enthält, die zwölf Coordinateu x y i 
x'"y ''a"', so erhält man 

Cos a Sin «r SS Sin 10 Sin z . Stil 1 4* 

(Cosa»Siii z Sin 9 Cos s Cos f). Cos t, 

6inylSin?r «^Sinu) Sinz Cos c. Cos t 

*{-(CoszCos^-|~SinzSin9 Co&o)) CoSe.Sin t 
4-(Go^3iSin9> — Sin a Cos 9 Coa 4») Sine« 
Coa ir s Sin o» Sin t Sitt e . Cos t 

--*(Cos z Cos f -j-^Sin z Sin f Cos Cflj)Sia e.Sin t, 
+ (Cos z Sin 9 — Sin z Cos Cos «)) Cos e , 
und diess sind dieselben Gleichungen , vrelche wilr in Nr. 
XXL erhatteh kaben. Setzt man ih ihnen e^o undtss<)o% 
«1=^ — s undarsp, so erhält man die Gleichungen des 
§• 5. , welche s, p durch o), z und f geben. Setzt man aber in 
diesen allgemeinen Ausdrücken f 9 90 « « =0 s und s p , 
Bo erhält man 

Cos^Sinrsss Cos(t — s)Sitip, 
Sin X Sin x == Sin (t — s) Sin p Cos e Cos p Sin e , 
Cos ^ ts Sin (t — s) Sin pSin e-f-Cosp Cos e , 
welche Gleichungen mil denen des 6 übereinstimmen! 
I. 3 
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Vorlesung III. 



Sonnenzeit und SiernBeii* 

§1. M an suche die wahre Sonnenzeit T der Culmina- 
tion ctaes Gestirns ^ dcsseo Lage am Himmel gegeben ist 

Sej a die bekannte. Reclatcension des Gestirns und. Q 
die Recteseension der Sonne für den Jütiag des gegebenen 
Tages und d a, d 0 die ebenfalls bekannte Veränderung die- 
ser Grössen zwischen den zwey nächsten ^ die Cuiminatioa 
des Gestirns einschliessenden Mittagen , alles in Zeit oder so 
Ausgedrückt» dass 24 Stunden gleich 36o Graden» also eine 
Stunde gleich i5 Graden ist. (Zur Verwandlung des Bogens 
in Zeit und umgekehrt dient die Taiol III. und IV* am En- 
de des Werkes«) . 

Itimn^t mAn^ wie hier voraosgesetst werden kann» die 
Änderungen d a und d Q gleichförmig an , so wird für die 
gesuchte Zeit T der Gulmination des Gestirns sejn: die Rect« 

da 

ascension des Gestirns a'sssa+T ^ und die der Sonne 0' 

- d© • • 

sa© + T. ""JJ"- I^a aber die Sonnenzeit gleich dem Stun- 
denwinkel der Sonne ist, so hat man T= a' — Q\ oder 
wenn man in diesem Ausdrucke die vorhergehenden Werthe 
von a'und 0' substituirl» fiir die gesuchte Sonneozeit T der 
Gulmination des Gestirns 

a4(>— 0j ^ 
Ä4+d0— da n-J-(d0— 4«)' 
für die Zeit der nächstfolgenden Guknination des Gestirns 
bat man d>en so 

(a4-da— 0-.d0) 



und daher die Sonnenzeit zwischen zwey nächsten Culmioa« 
tionen des Gesthms gleich 244-T'-- T oder gleich 
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Geht; das Gestirn in seiner eigenen Bev^egung von Ost 
nach West oder rückwärts« so ist da negativ, und fdr Fix« 
Sterne , die keine eigene Bewegung haben ^ ist d a = o. 

Ex. Den 2o. May iö3i ist 0 = 3*" 45' 45 .o und d0 = 
o*" 5' 59". 6. Für Merkur aber ist an demselben Tage a = 4^ 25' 
und daas_o'*4'. Bringt man alle die Zahlen aufstunden 
tind Theile von Stunden , so findet man filr'die Sonnenzeit 
der Gulmination Merkurs an diesem Tage 

^ ^ « o\ 617405 = o^ 57' 2\6. 

2.§. Viel einfacher wird die Auflösung dieser Autgabe, 
wenn man nicht die Sonnenzeit T« sondern die Sternzeit t 
der Gulmination eines Gestirns sucht. Ist nämlich a dieRect- 
ascension dieses Gestirns und s der Stunden winkel dessel-* 
ben , so hat ncMn (S. s9) 

t = a-f- s ; ■ ■ • ' ' r ^ 
und da für die Gulmination s=:o ist, so hat man» wenn 
das Gestirn unbeiveglich oder auch» wenn a die Rectascen- 
sion desselben (or die Zeit der Gulmination selbst ist 

t«a 

oder die Sternzeit der Gulmination eines Gestirns ist gleich 
der Rectascension des Gestirns für dieselbe Zeit. 

S. $. Diese beyden Ausdrücke von T und t werden uns 
ein einfaches Mittel verschaffen > eine gegebeinte Sternzeit in 
die ihr entsprechende Sonnenzeit und umgekehrt zu verwan- 
deln« eine Aufgabe, die fdr die practische Astronomie von 
dem grUssten Nutzen ist. . ' ' 

Nach den Beobachtungen beträgt die Zeit^ während wel- , 
eher die Sonne zweymahl in dasselbe Aquinoctium tritt, oder 
das tropische Sonnenjahr 565.242255 Sonnentage « 
m welcher Zeit alsp die Rectascension der Sonne um volle 
36o Grade zugenommen hat. Nehmen wir an 9 dass diese 
Zunahme der Rectascension durch das ganze Jahr gleich- 
förmig Statt habe, so folgt daraus» dass die Rectascension 
der Sonne in einem Sonnentage um- 

56o» 

^gj^—'^o-. 9856472 
aunehmen trird» uad diese Zahl auf Zeit gebracht, oder 
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durch a5 dividirt« ist est welche wir oben durch d0 be- 
zeichnet haben* so dass man. also hat. 

a°* 9866472 

«© = s=s o\ 065709ÖI f 

oder endhch 

^'-^«7379 == 365.242256- . 

Setzt man daher der Kürze wegen ~^=^ und nimmt 

man für Fixsterne dasso an, so ist unsere vorhergehende 
Gleichung 

a — 0 

Tss -j^ljTjj odettlda a« t warf 
T = 

und dieseOleichung wird uns die Sonnenzeit T geben, wenn 

die Sicrnzeit l bekannt *ist , und umgekehrt. 

Öetzt man in der letzten derselben Q ss o« so hat man 

t . 

Tss ^^^ 7 Würaus folgt, dass der mittlere Spnnentag 

86400(1 +m):3i86636.55456Sternzeitseconden hal,nnd dass 

86400 

derStemtag = 86164* 09 i5S Sonnen tagsccunden hat, 

und dass endlich das Sonnen jähr oder S65.94d255 Sonnen-* 

tage gleich 365 . 242255 (1 +ni ) — 366 . 242255 Sternlage ist, 
oder dass nach der Beendigung eines jährlichen Umlaufs 
der Sonne, der Fixstern genau eiuen täglichen Umlauf mehr 
gemacht hat, als die Sonne. (Zur bequemeren Verwandlung 
der Minuten und Secunden in Grade oder Stunden und in 
ganze Tage sehe man Taf. V. und VI.) 

4. §. Man kann diese Gleichungen au ihrem be4]uemern 
Gebrauche auch so stellen 

t=0 + T+mTund 

T^t^e-i^Ct-Q) 

oder in Zahlen 

t =a0 + T + o.oo27379T und 



T aa t -r- O — o • 00^7304 (t 



und ) 

-0; s 
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und in diesen Ausdrucken bezeichnet 0 die Rectascension 
der Sonne für den Mittag des gegebenen Tages» T die Son- 
nenzeit und t die ihr entsprechende Sternseit an demselbeo 
Tage. 

l. Zwar Modert die Sonne ihre Rectascension durch den 

Lauf des ganzen Jahres keineswegs gleichförmig, wie wir 
obeo vorausgesetzt haben; aber die Unterschiede ihrer tägli« 
chen Änderungen sind nur gering, und wir werden erst spä- 
ter die Mittel kennen lernen , darauf Rücksicht sn nehmen. 
Hier wollen wir jene in Rectascension gleichförmig fort- 
achreitende Sonne die mittlere Sonne und ihre Stun- 
denwinkel die mittlereZeit nennen, anm Unterschiede 
der wahren Sonnenzeit, welche Benennung wir für 
^ die Stundenwinkel der wahren, in der Ecliptik und zwar in 
derselben sich ungleichförmig bewegenden Sonne auibewah- 
ren werden. 

5. §• Man sieht, dasa dieB^echnung der «weyten Glei* 
chung in §. 4 durch eine kleine Tafel aehr nrJetchtert wird , 

welche 

für jede Stunde die Zahl o** .0027504 =^9". 829, 
für jede Minute • • ^ - o"*i64, 
für jede Secunde • « - ' -» 6^.0027 gibt* 

Ja dieselbe Tafel wird sich auch für die erste Glei- 
chung in §. 4 anwenden lassen, wenn man bemerkt« das^ 
m 

lUr /» as ' ^^ - ^ diese Gleichung die Form annimmt, 

t==5 0+T+/iT+/i./iT4-;».;»'T+, 

so dass man, wenn maajiie Sternzeit aus der mittlem Zeit 
sucht, nebsjl der durch die Tafel gegebenen Reduciion /»T 
fiir T nur noch die durch dieselbe Tafel gegebene Reduo« 
tion T für ^ T, und die /x^ T für ji T u. f. suchen darf» 
M, s. Taf. Vil. 

£x. Sey für di*n t3. Sept. 1827 die Stemzeit ts:io*'4ö' 
17" s3 gegeben: man suche die mittlere Sonnenkeit T» Für 
diesen Tag ist die Rectascension d^r mittleren Sonne im Au- 
genblicke der Gulmination dieser mittlem Sonne in Wien 
gleich 0S3 11^ 26' 37". 6a. Man hat daher nach der zweyten 
Gleichung in ^. 4 \ 
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' ' 1= io''4B i7".25 

0 .ga 11 2ö 37 . 61 

s3 21 39 .63 

Red 3 .63 

T = 25 17 49 «99 
Die Tafel VII. gibt: 

mr25*...5'46".o8 
2i\ . . 3 «44 
^ 39"*6. * • »o •!! 

* 

349.63 

Ist aber umgekehrt diese mitUo'e Zeit T 2$^ A7'öo"oo 
gegeben , so hat man oach der letzten Gleichung 

T = 23*17' 5o". 06 
Red..../ 349 .62 

23 21 59 .G2 
0 . .11 2637 .61 

t= 10 4^ 17 .20 wie zuvor. * 

3 46*08 

2.7Ö 
0.14 

3 49*00 

' 0.49 

o.iS 



3 49*62. 

Die Rectascension der mittleren Sonne aber findet man 
ai|8 derselben Tafel auf folgende Art: 

1827. ...18*37' 28". Ol 

oSept i5 58 2 .95 

iS.««. o 5t i5 .22 
Nutat . > , . +0 ,65 

11 26 46 .83 ' 
Red. auf Wien «^9 .22 

0&S 11 2637 .61 
Die kleine Columne der Nutation wird erst onten 
erklärt werden. 



Digitized by Google 



« ^9 
Man fiodel sie fiir jeden Tag des Jahres so: 
Der i5. September ist der 0.7010 Theil des Jahres. 
1827. • «Ifutafion-ho.öö^. • «jtthrl. Differenz 0*28 
(o.7o)(o.28)so.So 

Nutat. . . 0.65 wie zuvor 
Alles Übrige der Tafel ist für sich klar. Aach lässt sich 
kürzer der Werth von 0far jeden Bf iltag ans den sogenannten 

astronomischen Ephemeriden nehmen. 

Dieselbe Tafel wird sich endlich auch anwenden lassen, 
um ein blosses in mittlerer Zeit gegebenes Intervall in Stern* 
zeit^ und umgekehrt, zvt verwandeln. Ist s. Su die Sternseit 
ö^4<^'3o''.i gegeben, so hat man 

Sternzeit 40' 3o". 1 1' i8".64 

1 25 . 27 . . , ♦ . 6 .55 

o .08 



Mittl. Zeit 8 59 4 .65 



1 «25 .27. 

Und ist diese mittlere Zeit gegeben ) sa^ hat man 
Mittlere Zeit 8 59 4.83 l 18 64 

1 25*27 m • m h • ^»39 

O.Ol 



Sternzeit 8 4o 3o*io wie zuvor: 



25«o4i 
o.i6 
0.07 

* 25.27 



Digitized by Google 



4o 



Vor 1 e s n'n g IV*, 



4*Ü- itnd Untergang der Gestirnen 

».«.Wir «rfaielten oben (S* ^7) die GleichiMg 
Cos s s Cos 8 Siir p €08 9 + Cos p Sin 9, 

Für den Auf- oder Untergang cle^Ge&tirns ist z = o»aUo 
•uch Cos8s=^-^tgf Cotgp oder 

Cos(i8o-.-s) = -^p, ^ 

wo aho' 81 den Stqodenwinkel de» auff und untergehenden Ge- 

ftims oder die Zeit ausdrückt^ welche zwischen derCulnii* 
nation und dem Auf- oder Unlergange des Gestirns enthalten 
ist. Man nennt diese Zeit den halben Tag bogen des Ge- 
f Jima< Wir wpHea ihn durch S J^^eichiten t so dasa^man hat 

Kennt man also die Zeit der Culmination eines Sterns, 
SO wird man von ihr die Grösse S subtrahiren , uro die Zeit 
des Aufganges, iind .su ihr S addiren, uro die Zeit des Un- 
terganges des Sterns zu erhalten. 

Ex, In dem vorhergehenden Beyspiele (S. 35) war für 
Merkur die Sonnenzeit der CulminatiQQ0^57' 5".£s ist aber 
Tür jenen Tag die Poldistana Merkurs p » 68' 53Miiniini 
ina9 daher 9 = 48'' 12' so ist * 

log t^9 = 0.04861 
log lg pss 0.40571 

9.64S90 
180^ S = 63 '56' 
S 1 16° 4 oder nach Taf. III in Zeit 8 = 7'* 44' »6*' 

Culmination 0^7 5 

Sonnenzeit des Untergangs 821 19 Abends 
' - y des Aufgangs 16 52 47 oder 

4 5d 47 Morgeoa« 
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- -EM» io Wifrdd män di« Sternseh des Auf* ünd Unter- 
ganges Merkurs erhalten $ wenn man in dem Vorhergehen- 
den statt der Sonnenzeit 0^57' 3" der Gulmination, die Stern- 
zeit der Gulmination d. h. die Rectascensioo ass4^25' Mer- 
kurs setxt (S. 35>. Für. . dir Scm^e endlich ist S sogleich die 
' Sonnenzeit ihres Unterganges und 24** — $ die des Aufganges« 
2. §. Wir woliep nun die erhaltene. Gleichung 

lg 9 y ' • 

und die«» ihr folgenden Uflistinde des Aki& niid 'lTiitergan«' 

. ges der Gestirne naher betrachten. ' ^ 

I. Zuerst ist kiar« dass* wenn p kleiner als 90° ist, S 
grösser als go"" seyn wird» und nmgekehrl» so lange f |k»sW 
tiv ist, d. h. dass Sterne über dem Äquator iur uns länger 
über, als unter dem Horizonte, und dass Sterne unter dem 
Äquator länger unter, als über dem Horizonte bleiben, p = 
go*" gibt S = 90 oder ein Stern im Äquator bleibt für alle 
Orte d^rErde eben so lange über» als unter dem Horisonte, ' 
Ist dieses Gestirn die Sonne, so Vierden Hlr'niis, lür die ^ 
Bewohner der nördlichen Hemisphäre, die Tage in unserem 
Sommer (wo p <<go) länger, und in unserem Winter (wo 
p>9o) kürzer seyn ^ als die Nächte, Für die Bewohner der 
südlichen Halbkugel (wo ^ negativ ist) ist aber ihr l*ag län- 
ger, wenn der unsere kürzer ist, oder sie haben Sommer, 
wenn wir Winter haben, und umgekehrt. Im Frühling und 
Herbst aber (yyo p » 90 }$t) haben alle Bewohner der Erde 
Tag und Nacht gleich. ^ * 

II. Ist p = <f, so ist 8= 180" oder dasGestfm geht nicht 
mehr auf und unter, sondern berührt nur in seiner untern ' 
Gulmination den Horizont« Für die Sonne ist diess der An-r 
fang der Jahreszeit ohne Nacht, wo die Sonne immer übet 
dem Horizonte bleibt, und zwar so lange, als p <! 9 • 
Da die Schiefe der Ecliptik ess23"28' beträgt, so ist die 
Poldistanz p der Sonne immer zwischen den Grenzen 66** 32 
«S90 — e und ti3*28'»90+e enthalten. Die Bewohner 
der Erde , für welche die Sonne nur einen Tag im Jahre 
nicht auf und nur einen nicht untergebt, haben eine nörd- 
liche oder südliche Polhöhe, die gleich 90 — e ist, und sie 
lind die Bewohner der beyden Polarkreise t die von den Po* 
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len des Äquators um die Grösse e entfernt sind. Die noch 
näher hey den Polen wohnen, haben in ihrem Sommer (wo 
go — p und f gleiche Zeichen haben) die Sonne desto mehr 
Tage nnanterbrochen über« und tn ihrem Winter deito Iftn- 

ger unter ihrem Horizonte, je näher sie selbst den Polen 
steilen. Für sie ist die kleinste mittägliche Zenithdistanz 

wie man aus der ersten Gleichung des $. i findet« weni^ * 

man in ihr s=o und p = 90^e setzt, also desto grösser, 
oder die Sonne steht selbst in der Mitte des Sommers desto 
tiefer I je grösser die Polhöhe <p oder je näher der Beobach- 
ter hcf dem Pole ist. Für den Polarkreis ist ^t=sgo~e, 
also z as 90 2 e ass 43* 4' und fUr deh Pol selbst ist 9 = 90« 
also z = f)o — e = 66*32'. Für den Be\\ ohner des Poles ist 
^s=90% also wie aus der ersten Gleichung des §•!• loigt» 
issp oder die Höhe der Gestirne bleibt dureh den gansen 
Tag unverändert, so lange ihre Poldistanx sich nicht ändert: 
sie bleiben sichtbar, so lange p-t^go ist, und werden un- 
sichtbar » wenn 90 wird. Für den Bewohner des Äqua- 
tors aber ist f SSO» also für alle Gestirne Sssga oder sie 
sind alle eb^n so lange über als unter dem Horieonte, weil 
ihre Parallelkreise von dem auf ihnen senkrecht stehenden 
Horizonte halbirt werden. 

IIL Ist S* der halbe ^ acht bogen oder das Gomple- 
ment von S zu 180% so hat man Ss 180 — S'. Substituirt man 
diesen Werth von S in unserer Gleichung, so erfattlt man 

Gibt mai^ in diesen beyden Gleichungen der Grösse 

p gleiche, aber entgegengesetzte Werthc, so erhält man 
Cos(i8o— S)=— GosS oder S = S' d.h. derTagbogen ei- 
nes Ortes der Oberfläche der£rde im Sommer ist gleich dem 
Um entsprechenden Nachtbogen im Winter; z.B. der läng- 
ste Tag im Sommer ist gleich der längsten Nacht iro Win 
ter. Gibt man eben so 9 ohne p zu ändern > der Grösse f 
gleiche , oben entgegengesetzte Werthe, so erhält man eben- 
falls SssS' d.h. zMrey von dem Äquator zu beyden Seiten 
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desselben f»lcich weit cnifcrntcn Beobachtern Ist der Tag- 
bogen des einen gleich dem Ifachtbogen des andern ; der 
eine hat 8*B. den kürzesten Tag 9 weon der andere die kür- 
aette Nacht hat; der eine hat Sommer 9 wenn der andere 
Winter hat. Man nennt diese Bewohner desselben Meridians 
unter gleichen 9 aber entgegengesetzten Breiten^ Perioeci; 
die Bewohner desselben Parallelkreises aber unter entgegen-* 
gesetzten Meridianen Antoeci^ nnd eodlich die einander 
diametral gegenüberstehenden Beobachter Antipoden. Die 
Perioeci haben gleiche Tageszeiten , aber entgegengesetzte 
Jahresaeiten ; die Antoeci haben gleiche Jahreszeiten « aber 
entgegengesetzte, Tagesaeiten; nnd die Antipoden haben ent- 
gegengesetzte Tages - und Jahreszeiten. 

IV. Man nennt heisse Zone den Theil der Ober- 
fläche der £lrde, der zwischen den beyden Wendekreisen 
enthalten ist , und dessen Bewohner daher die Sonne swej« 
mahl im Jahr^ in ihrem Zenithe sehen. Die beyden kalten 
Zonen erstrecken sich von den beyden Polen des Äqua- 
tors bis zu den beyden Polarkreisen und iiir ihre Bewohner 
geht die Sonne mehrere Tage im Jahre nicht^ auf und meh- 

. rere Tage nicht unter. Zwischen den beyden kalten und der 
heissen Zonen liegen die zwey gemässigten, deren Be- 
wohner die Sonne nie über ihrem Scheitel sehen^ und denen 
sie alle Tage des Jahres auf- und' untergeht* Die heisse Zone 
erstreckt sich also von fsao bis ^ Bes=ss3''28' in beyden 
Hemisphären; die gemässigten von fse *his ^«90-— -e 
= 66' 32' und die kalten von 9 = f^o — ebis ^^c^o. 

Wäre die Schiefe der£cliptik grösser und z.B. e = 4S% 
so würde die heisse Zone von 9*0:0 bis 9 s^4&und die bey- 
den kalten von ^sb^S bis 9 s: 90 gehen 9 und es würde in 
der obigen Bedeutung des Wortes keine gemässigte Zone ge- 
ben. Wäre aber 6 = 90 oder stünde die Ecliptik senkrecht 
Aol dem Äquator 9 so würden alle drey Zonen von ^ssso bis 
9 SS 90 gehen, oder jede derselben würde sich über die gan- 
ze Erde verbreiten. 

V. Um die Zeit zu finden» während weicher für jeden ^ 
Punct der kalten Zone die Sonne nicht unter- oder nicht 
aufgeht » hat man für den Anfang oder fttr das Ende dieser 
Zeit die Gleichung ' 
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pnmf ... (1). 

Aach ist allgemein für die Sonne (StSij SSn%s=s -^r^i 

wo X UD^ p die Länge undPoldisUns der Sonne beseichnel* 
Man bat daher wach für den Anfang oder daaEnde jener Zeit 

die Gleichuog 

Cos 9 

Ist also 1.B* durch dieEphemeriden diePoldistana oder 

die Länge der Sonne fiir jeden Tag des Jahres gegeben , so * 
kann man mittelst dec Gleichungen I oder II den Aniaog 
oder daa Ende jeber Zeit bestimmen* 

Ist a, B. 5>=90t so ist^ nach der Gleichung aach 
pc=90, also der Anfang jener Zelt der 2o. März und 22. 
V September, oder in den Polen ist ein halbes Jahr Tag und 
eben so lange Nacht. Für ^saÖo« ist pnSo^ also geht die 
3onne vom i6. April bis tf* Aognst Äir diesen Parallelkreia 
in der nördlichen kalten Zone nicht unter« und in der süd- 
lichen nicht auf. Für f z=z 66* 52' ist pss 66" oder für diese 
heyden f arallelkreise geht bloss am St. Junj die Sonne 
nicht unter und in der südlichen Uemisphttre' nicht auf. 
Kleinere Werthe von f als 66** 32' geben (nach II) unmögli-. * 
che Werthe von p , oder fiir die Bewohner der gemässigten 
und der beissen Zone gehl die ^onne täglich auf und unter» 
wie zuvor« ^ ' 

Anders würde sich diess allea verhalten» wenn die 
$chiefe der Ecliptik eine andere wäre. Fiir e = o z.B. fällt 
die Ecliptik mit dem Äquator s^usammen» und die PoIdistariZ 
p der Sonne wäre durch das ganie Jahr const<mt und gleich 
go. Die Gleichung 

Coa(,8o-S)«||- 

%värde daher £{»90% geben» oder für easo würde auf allen 
Orten der Erde durch daa ganae Jahr Tag und Nacht einan- 
der gleich seyn. 

Wäre aber e=90» oder stünde die Ecliptik senkrecht 
auf den Äqualor« ao geht die vorhergehende Gleichung 

Cosp . 

Sin A. SS cirriii folgende über: ' ' , 
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oder dijBlifloge der Sonne würde immer derOedinetioii der* 

selben gleich seyOi Da auch hier für den Anfang oder das 
Ende der Zelt , wo die Sonne fiir einen gegebenen Farallei- 
kreis nicht mehr unter* oder nicht mehr aufgeht« pssy seyn 
mnss, so^ ist auch 

Für ^so ist ;i=90, oder für den Äquatpr geht die Son- 
ne nicht auf oder nicht unter an den swey Tagen 9 wo sie in 
den Solstitien oder wo ihre Länge 90 oder S70 ist. Für f »90 
ist oder fiir die Pole ist der Anfang jener Zeit, wenn die 

Sonne in den Äquinoctien oder wenn ihre Länge o oder löo 
ist« so dass also auch hier die Pole ein halbes Jahr Tag nnd 
eben so lange Nacht haben« Für jeden andern Ort« dessen 
Entfernung vom Äquator 9 ist« hat der Anfang und das Ende 
jener Zeit Statt, wenn die Länge der Sonne gleich ^0 — f oder 
gleich 270—9 ist. 

S. $. VtA den Panct des Horizonts su fioden« in welche* 
der Stera auf- oder untergeht, wird man in der Gleichang 
(S. 24) 

Cos p =s. Cos z Sin f — Sin z Cos 9 Cos <a 
die Grösse s sssgo setzen « yvodnrch man erhält 

Cos p 
CosMss«-^ TT— , 

Cos ^ 

wo das Azimut des Sterns bey seinem Auf- oder Unter- 
gange Ist, Man nennt Morgen- oder Abend weite die 
Eotferoung des aaf» -oder uatergeheoden .Sterns von dem' 
wahren Ost- oder Westpancte « im Horizonte gezUhlt Be- 
zeichnet also 6 diese Morgen- oder Abendweite, so ist 
«»a90-|"6 und daher 

Eben so nennt man die schiefe Anfstetgung A" 
eines Sterns die Entfernung des Frühlingspunctes von dem ' 
Pancta des Äquators, der mit dem Sterne zugleich auf- oder - 
untergeht« und die Difiereni zwischen der schiefen Auf** 
Steigung und der geraden Aoffteigung (der Rectascension a) 
heisst die Ascensional - Differenz 

' Ist a der untergehende Stern« and zieht man den Bogen . 
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Pa, der den Äquator in d unter einem rechten Winkel 
schnmdel) 80 ist Ods«, OA=56o— -A und AOdc=^. 
In dem bey d recht winkeligen Drey^cke ist dassp— und 
aAd— 90—- ^ also auch 

SinA= — tgyCoigp; 
und da AQ=go ist» der halbe Tagbogen des Sterns a oder 
dQs=S=9o— A. 

In der Zeichnung ist der Stern a unter dem Äquator an- 
genommen worden. Für nördliche Sterne ändert Cotg p^aiso 
auch Sin A das Zeichen, daher hat man für Sterne über 
dem Äquator oder überhaupt für alle Sterne 

Sin A = tg9 Cotgp l 
Ser=90"f-A J 
4. §. Gehen wird wieder %n der Betrachtung der allge- 
meinen Gleichung 

Cos z= Cos & Sin p Cos ^ Cos p Sin ^ 

surück 9 aus welcher wir die vorhergehenden Bemerkungen 

über den AnT- und Untergang der Gestirne abgeleitet haben. 

X. piese Gleichung zeigt, dass zu gleichen Höhen eines 
Gestirns zu beyden Seiten des Meridians auch gleiche (oder 
eigentlich um SGo** verschiedene) Stundenwinkel gehören 9 
wenn die Poldistanz des Sterns unveränderlich ist. Je näher 
" der Stundenwinkel an KuU oder an 56o ist, desto kleiner ist 
die Zenithdistanz; und je näher der Stundenwinkel an 160 
ist ) desto grösser . ist die Zenithdistanz. Die kleinste Zenith«- 
distanz, wenn die Poldistanz constant ist, hat för sssoinder 
oberen Cuhnination d.h. in dem Durchgänge des Gestirns 
durch den über dem ^^ordpole liegenden Theii des Meridians 
Statt ; die grösste Zenithdistanz aber hat das Gestirn in der - 
untern Culmination ftir$s=i8o. 

II. Ist aber die Poldislanz p veränderlich, ^ hat die 
kleinste ioder grösste Zenithdistanz ausser dem Meridian 
Statt. Setzt man in der vorhergehenden Gleichung das Diffe- 
renzial von z^ in Beziehung auf s und p genommen , gleich 
KuU, so erhält man 

dp 

Sin s= -j;; (Cotg p Cos s — tg f) , 
und dieser Ausdruck 4;ibt den Sluudcn>vinkcl s der grüsslen 
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Höhe: wenn das gegebene Verhältniss der Änderung der 

' Ppidistanz zu der Änderung des Stunden Winkels ist. Ist z.B. 

dp 

d«eine Zeitsecnnde) so bezeichnet -j^dieÄnderung der Pol- 
distanz während einer Zeitsecunde. Da bey allen Gestirnen • 

dp 

die wir kennen , dieses Verhältniss nur sehr klein ist, so ' 

wird auch Sins sehr klein^ und Cosa nahe gleich der Einheit 

seyn , s>o dass man für den Siundenwinkel der grüssLea oder 

kleinsten Höhe hat * 

dp 

s=-j; (Cotgp — tgy> 

III. Vernachlässigt man diese Änderung der Poldistanz, 
so hat man fiir Culminationen auf der Siidseite> des Zcniths 
für die Äquatorhöbe 90-— ^ den Ausdruck 

Ffir die auf der Nordseite des Zeniths culminirenden, oder 

für die sogenannten Gircumpolarsterne wird man in diesciii 
Ausdrucke fiir die ohere Culmination z und Air die untere 
Gulinination spwol|i z als aucbp negativ setzen« und daher 
haben . , . ' ' 

obere Culmination 90 — ^/ssp+z » . . 

untere Culmination 90— ^s—p-{*z» 

Man sieht aus dit^sen Ausdrucken « dass ein Stern 9 fiir ^ 

welchen j)<r90 — 9 ist, auf der Nordseitc desZenitlis culmi- 
nirt. Für p =90 -—9 culminirt er imZcnithe selbst^ Ist ferner 
p^i8o— 99SO gehl der Stern (ur den Beobachter, dessen 
Polhohe 9 ist, nicht mehr auf, und ist , so geht er nidit 
mehr unter (S. 4i)' 

IV. Die in Beziehung auf den Äquator gleichförmige Bc- 
vregong der Gestirne wird in Beziehung auf. den Horizont 
schon angleichförmig erscheinen. Wann erreicht aber z. B, 
die Änderung dpr ZenithdisUnz ihren grösiten und kleinsten 
Werth? ' 

Lässt man in dem Dreyecke ZPS die beyden Seiten 
ZPssgo*--^ und PSssbp constanl seyn, und nennt man 
den Winkel ZSPssv, so erbllt man (S. 4). . 
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äs Bin V Sio p oder auch 

Daraus folgt) dass die Änderung der Zenithdistanz d z 
am kleinsten und zwar gleich Null ist« fUr tsso oder «»=o 
und «siSot «Iso in der Ebene des Meridians* Die grosste 
Änderung der Zenithdistanz aber hat dann Statt, wenn Sinv 
oder V am grössten, oder wenn Sin am grössten ist, d. h. 
wenn tf>=:9o oder «0 = 270 ist, also in dem sogenannten er- 
sten Yertikalkreise^ dessen Ebene senkrecht auf der Ebene 
des Meridians steht. 

V. Wenn man aber die vollständige Änderung dz 
der Zenithdistanz eines Gestirns iUr jeden Punct seines Pa- 
rallelkreises iucht , so wird man nach dem bekannten Tay* 
lorschen Lehrsätze haben 

iro z'— 'zssdz die gesuchte Änderung der Zenithdistanz, und 

^ J ' vdT» /• • • ersten und zweyten • • • 

Differentialien der Grösse z in Beziehung auf s seyn werdeOf 
welchre Differentialien man auf die gewöhnliche Ärt aus un- 
serer vorhergehenden Glei( liung 

Cos z =s Cos s ^in p Cos f + Cos p Sio f 
erhalten- wird. 

Setzt man, nmabznkiirzen. 

Sin p Cos o 

Sinz **^0«ttO* 

SiapCosf 



so ist sofort 



und ^"äT^ taen — m* Gotg t r 
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also auch l jj^y =y^-^^»n — m'Cotgtz, 

das.heissty w^oa man die vorhergciieiidea Wertlie von ^^t. 

* du dz - 

T~ and -T" ftubstituirt» 
a a a s 



m^(i 4-3Gotg'2) — 5tn nCotgs.— Ol/ 



' Fährt man so fort, so erhält man, w^na man der Kür- 
ze wegen ^s:;; Golg z setzt « , 

z'si z+ m d s+(n — m* -jj-^ , 

+ (m^— m-^5mn34-5m^3') , , ^ ' 

+ (6m'n--nH-(4m'lT-3n'— 9m^);^+ ^ ^ 

ein Ausdruckt der in der Folge noch nützlich sejn wird. 

5. §. Wir wollcii diese Bt^trachtungen noch durch einige 
verwandte Aufgaben beschliessen , die in der practischep 
Astronomie öfter ihre Anwendung finden werden» . , 

Sey AO (^1^*4) irgend eine gerade Linie von unbekann» 
ter Länge oder AC = x. Es sey gegeben I. die Lage dieser 
Ijinie gegen den Pol P des Äquators, also die Poldistanzen. 
A P = p und GP s= P and II die Siernzeit t, welche diese Li- 
nie A^ G ^raucht , durch einen Declinationskreitf zu gehen , 
also 2. B. die Zeit, welche ein Stern braucht, durch den dem 
Äquator parallele» Bogen AB zu gehen.. Man suche x. 

Da diese Zeit t durch den Winkel APC der beyden Pol- 
distanzen AP , GP gemessen wird^ oder da AP G » i5 1 ist« 
so kennt man 'in dem sphärischen Drey ecke PAG zwey Seif 
ten mit dem eingeschlossenen Winkel, und hat daher 

^ Go&x=Go»pGosP+SinpSinPGosidt; - 
oder auch « , 



z p — p , . &5t 

Sin* - - Sin* — ~ HrSinpSinPSin* — 



4 
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I. Ist also die I^inif^ oder der Bogon AC schon mit dem 
/ Äquator parallel , so ist p = F uad daiier 

Sin - = Sin p Sin — 

ein Ausdruck, der für jede Grösse der Linie AC = x gilt. 
Ist aber x sehr klein ^ so kann man dafiir annehnien 

xsi5 t.Sinp. 
Die leUte Gleichung wird man z. B, brauchen , um die 
liUnge f^Aniahl der Bogenseconden) eines in dem Brenn- 
puncte eines Fernrohres ausgespannten, dem Äquator paral- 
iel gestellten Fadens zu bestimmen. 

6; §. Die Multiplication der Grösse t durch i5 in den 
/ Vprhergehenden Gleichungen gibt die Reduction der beob« 
achteten Zeit aul Bügen. Da namlicli die ganze Periplierie des 
Kreises in 360"* oder iii 21^ euigetheilt wird , so wird jede 
beobachtete Zeit t« die zu dem Dogen x gehört ^ geben 

56o:24=x:t oder 
x = i6t. 

Allein diese einfache Multiplication durch i5 hat nur 
dann Statt « wenn die Uhr genau nach Stern zeit geht» und 
wenn überdies» der Stern « den man zur Beobachtung ge- 
braucht hat, keine eigene Bewegung hat oder ein Fix* 
Stern ist, 

«I^ehmen wir an» dass die Uhr in einem Sterntage, d.h. 
in 24 Stunden Stemzeit gebe 24^ + wo $ ia Secunden 
ausgedrückt, die Acceleralion der Uhr in 'einem Sierntage 

bezeichnet. Wenn die Uhr retardirt, so ist 9 negativ. — 
P^ehmen wir ferner an, dass das beobachtete Gestirn eine ei- 
gene Bewegung in Rectasceasion habe, und dass es in einem 
mittleren Tage , d. fa. in 24 Stunden mittlerer Zeit sich um 
A a Raumsecundea vorwärts oder gen Ost bewege, so Ja^* 
für eine Bewegung gegen West negativ seyn wird« 
* Dieses vorausgesetzt, suche man zuerst die Bewegung ( Aa) 
d^s Gestirns in Raumsecunden während einem Sterntage. 

Da (S.36) der mittlere Tag Ü6656.55 Stcrnzeitsecunden 
hat|, so ist 

86636*55: Aa=864oo:(Aa)t 

86400 

t 
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Da nun ^4^*^^ Uhr gleich 24'' Sternzeit sind, und 
da in 24** Slernzait «ich der S^undenwiokel um >56o — (A^)^ 
Sodert 9 so änderi er* sich in einer Secunde Ührseit m 

Kaumsccunden , wo ni so gefuiulcn wird 
24' + Ö :36o*'— ( A a) = i" : m" 
oder alies in S^coaden ausgedrückt ' i ' 

t. 66400 4*0*1 296000 (A a) i: 
also auch, wenn man statt (Aa) den oben gefundenen Werth 
snbstituirt, ' 

c * N 86400 

in = (i5 — ggggg ^ J 86400 + 6 * 
oder endlich 9 uenn man den leuten Ausdruck entwickelt) 

und die zweyten und höheren Potenzen der gewuhiiUch sehr 
kleinen Grössen 6 und Aa wegiässt, 

' msiS -*o.ooq»736q— Otoooöiiö Aa «, • • (!)• 
Diese Grösse ^ wird man also« sta^t der ghen derKürxe 

w<?gen a'ngeiion[imenen Zahl i5, brauchen, wenh die Uhr 
naho nach Slernzclt geht, und da ist ö die Acceleration der"^ 
UUr.geo. Siern;2,eit in einem Slerntage, un^ Aa die eigene Be- 
wegung des Gesums voi\ Ost in einem .ini^leren Tage $ in 
Zeitsecunden und A^ BaumsVcund^n ausgedrückt 

I. Geht aber die Uhr nahe nach aiittlerer Z ;it, und ist 
wi^d^r d die Acceieration ijier Uhr gegen mittlere Zeit in ch* 
mimimittlereATage, und A^ ^'^^ eigene östliche Bewegupg des 
Geelirn» eibenffUf in, einem mittleren .TaS^.« %vird man so 
verfahren. '» 

Da in einem mittleren Tage von dem Äquator (S* 25) 
36o%9Ö56472 = 12^934^ -^^ durch den Meridian geben 9 so 
bat nNM) wenn ^ia: einer Secunde IXhnieit sich der Stundei^- 
winke! nm m S^cunden ändert 9 

Ö6400 4- ö: 1399548.33 — Aa = i:i)a» 

also auch 

VAav 86400 

oder abkürzend 

TTi = i5. 04107 — 0.00017416 — o. 0000116 Aa, . . (TT), 
und diese Grösse m wird man der oben gebrauchten Zahl ^5. 
Sttbsthuiren« wenn die Uhr nahe nach mittlerer Zeit gehtf 
und da ist 0 die Acceieration der Uhr und A ß die östliche 

4* 

* 
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^Bewegung des Gestirns in einem mittleren Tag ^ 0 iß Zeit- 
^secnnden und ^ a in Raumseconden ausgedrückt 

7. §. Man suche dieftjhrzeit t , die der gegebene Halbmes- 
ser r der Sonne bLaucht% durch einen Declinationskrets zu 
gehen. 

' Ist T die Uhrseit «wischen swey nächsten Culniinationen 
'der Sonne und p ihre Poldistanz, so wird der Halbmesser der 

Sonnef aufden Äquator pro jicirt, ($.5o.I) gleich sejn^ 

und man wird daher haben, wenn r, t und T in Secunden aus- 
gedrückt wird, 

S6o.ßo*iT» -gjj^ : t oder 

Tr 

36a.6o*Siiip^ 

und ft t ist zugleich die Uhrzeit des Durchgangs der Sonne 

durch den Meridian an dem Tage, an welchem i^ire Poldi- 
stanz gleich p ist. 

I. Man suche die Uhrzeit t', die der Halbmesser der Son- 
ne braucht, durch einen Hohenkreis zu gehen. ' 

Ist z die Zenithdistanz der Sonne, so ibt der Halbmesser 

derselben auf den Horizont projicirl (S. 5o) gleich j,.^ J 

Nennt man aber s den Stundenwinkel , das Azimut der 
Sonne und v den Winklei ihres Vertikalkreises mit dem Decli* 

d u Siu p Cos V 

nationskreise , so ist -r"^~^^ 1 • 

' ds 

F 36o.6on' 
und da d «^ss ;t: — und dss»— — "ist, so hatmiii . 

Tr t 



d6o.6o*SixipCosT Co«t* 

wo t die vorige Bedeutung hat* ß 

II. Man suche die Zeit t% die der Halbmesser der Sonne 
braucht, durch einen gegebenen Almicantarat (3. i5)zu gehen. 
Man hat 

■ , •li=SI.,5i„.. 

Aber d zasr und dss ■ ^ , also ist 
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t"=: 



Tr 



WO t die vorige Bedeutung hat., 

Ist dieser Aimicantarat der Horizont selbst« so ist 



,CoiVi 



Sinp 



9 ako 
Tr 



für die Zeit« welche der Halbmesser der Sonne braucht, auf- 
oder ontenogehen. 
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V o r 1 e s u n ^ V; • 



Elliptische Bewegpfig der fionne* 

^.1. Wir haben bisher angenommen, dass sich die 
Sonne Jährlich um die Erde , oder eigentlich die Erde um 
die Sonne in einem Kreise bewegt. Allein nach den von 

unserem grossen Kepler entdeckten Gesetzen bewegt sich 
die Erde ) nebst mehreren andern Wcltkörpern , die unter 
der Benennung der Planeten und Coraeten bekannt ^ind, 
in einer EJlipse, deren einen Brennpnnct die Sonne ein- 
nimmt , und zwar so^ dass die von dem Radius Veclor (der 
Distanz der Erde von der Sonne) beschriebenen Flächen 
sich wie die Zeiten verhahen, in welchen diese Flächen be* 
schrieben werden ^ und dass sich endlich die Quadrate dei^ 
'Umlaufszetten dieser W^ltkörper um die Sonne, w'te die 
Würfel der grossen Axen ihrer elliptischen Bahnen ver- 
halten. 

Sey PMA (Fig. ö.) diese Ellipse, AGsCPssa ihre 
halbe grosse Axe , und CFssGF' = ac ihre Excentricität ; 

FM=r der Vi ränderliclie Radius Vector , und der Winkel 
PFM=v, so ist die bekannte Gleichung der Ellipse 

■ 

Denken wir uns um die Sonne F als Mittelpunct eiojen 
Kreis mit einem wiilktirlichen Halbmesser beschrieben , 

und nehmen wir an, dass sich in der Peripherie dieses 
Kreises ein Punct gleichförmig und so bewege, dass er mit 
dem Planeten zugleich durch die grosse Axe AP der Ellipse 
^ehe. Sey T die Umlaufszeit dieses Punctes -in dem Kreise ^ 
die also auch gleich der Umlaufszeit des Planeten in der 
Ellipse seyn wird« und sey m der Winkel , weichen der be- 
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vregiiche Halbmesser des Punctes mit der Linie FP in t 
Tagen nach dem Durchgänge dieses Punctes durch den 
Punct P bildet , so bat man » wegen der gleichförmigen Be- 
wegung dieses Puoctes, . ^ 

t 

Man nennt diesen um den Brennpunct der Elh'pse sich 
gleichförmig bewegenden Punct den mittleren Planeten. 
Kennt man also die Grösse T und üherdiess die Zeit des 
Durchganges des Punctes oder des mittleren Planeten durch 
den Punct Pder Axe AP, so ifennt man auch U und sonach für 
jede gegebene Zeit die Grösse m, die wir daher als bekannt 
annehmen wollen. Um aber eben so iiir jede Zeit t, oder, was 
dasselbe ist» für jeden Werth von m die Grössen r und v« 
d. h. den wahren Ort des wahren Planeten in der Peripherie 
der Ellipse PMA zu finden werden wir so verfahren. 

Sey ff die Fläche PMF, welche der Radius rin der Zeit t, 
und eben so ^ F die Fläche» welche er in der Zeit T beschreibt« 
also 7 F die Fl'äche der gansen Ellipse , so hat man » da nach 
dem Vorhergehenden diese Flächen sich wie ihre Zeiten ver- 
halten», 

Af:iF=t:Toder 
c 1 



oder auch|da5F=S) a' V^i— s*ist, wo tu c=s 3 .1415926, 



dfsm ^ ^^-dt; 

Es ist aber auch dfsrMv, also hat man» wenn man 
diese beyden Ausdrücke von d f gleich setzt, und für r den 
oben durch die Gleichung der Ellipse gegebenen Werth» so 

T.dm Tdm 

wie iiirdt «einen Werth =-j^ substituirt, 
dm dr 



* V - (i + t Cos vj» 

Diesen Ausdruck leichter su integriren« kann man ihm 
folgende Gestalt geben : 
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(1— 1»)7 [(1 + i) Co«» I + (i — t) Sin» Ii 

■ dv 

^h^^ . 

Setzt man also 

1 — t V ' u 



V 

2 



1 — • . ' 1 Co»'- 



also auch i + — tg' v= — , ;=-_7cS;«"'*» 

a Co»»- 



du Co«*'' 



dvea ^ y i±?^ ,0 erhalt man 



. dttCo;»'- 
dm % 



oder 



. (1— {i--i)^(i+t)lco*«- 

d m=d a (i « Cos u) f 
und dieser Gleichung Integral ist 

m = u — cSinu, 
wenn m zugleich mit a verschwindet. 

56o t 

Hat man also m aus m = — ^ gefunden » so erhält man 
uausmssu-^sSinu, 

undvaos. • *g ^==^6 ^ * V TTT;» 

a(i — e') 

und endlich raus ♦ • rs - — =a(i— tCosu); 

und diese Grössen v und r - geben den Ort M de.s wahren 
Planeten in der Peripherie seiner Ellipse dir jede Zieit t nach 
dem bekannten Durchgange des Planeten durch denPunctP. 

Man nennt m die mittlere, u die excentrische und v 
die wahre Anomalie des Punctes und P das Periheiiqnif 
so .wie A das ApheÜum der Ellipse P AI A. 

2. §, Diflerentiirt man den vorhergehenden Ausdruck 

von tg in Beziehung auf v « u und so erh&lt man | wenn 

man der Kürze wegen asSin^ setzte 
dn d? df 
Sinn Siiiv Co« 7 
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Eben so gibt di« GleichuDginas a «r*« Sfim ^ 

d ni = (i — £Gosu)/du — Sin u Cos y .d ^. 

^Eliminirt man au» diesen beyden Ausdrücken die Grösse ^ 
diif so ist ' . 

r'dy r(a + 

d m=s — ; — — • ^ , — * Sin v • d 9; und eben so -cr- 

hält man 

a* (2 + *Cosy) 

dvÄ~ Go$9>.dm-l- — g-j Sinv.d^^ und 

d r SS ;^ da +4tg9Sinv«dm«»aCo«f Cosv.d^« 

3. §« Die transcendente Gleichung masu— 4$inu, oder 
eigentlich 

- äfl^ Sin u wo Sin b -^j^ u irt, 

kann nur durch Näherungen oder durch unendliche Reihen 
aufgelöst werden. 

Da die Grösse « bey den meisten Hinamelskörpern nur 
sehr klein ist , so kann man aniaogs 

u SB m-f- s Sin m setzen. Ist also 
• . , U = m -J- £ Sin m und ^ ■ ^ 
U =5m+jSinU und 
U''s m4-«*Sin U' u. s« w. 

so wird jeder der Werthe ü , U% U* dem wahren Warthe , 
von Q desto näher seyn » je weiter man fortgeht. 

Auch kann man die bekannte indirecte Methode zur 

AuOrtsiing dieser Gleichung anwenden » indem man mit ir- 
gend einem Werthe von u d.en Werth von 

ifssm — u— c^Sin tt= o sucht. Sind also 
us:;?a^uaa' die beyden Hypothesen von m und 
i;=s a ,1; 3 a' die Fehler dieser Hypothesen « so hat man 
üir den verbesserten Werth von u gleich 

a— " r* \ , 

. Ex. I. Sey die mittlere Länge 1 ssgo** 49' 4"« 2 eines Plane- 
ten, und die LängePssiai''4'36"5 seines Perihdiums ge- 
geben, so ist 
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111=1— Fs=:529 44'a7". 7 uad c = o.2455i62, «o ist 
uss:52o'' 52' lö '.5 und vs5io*^ &5' 29".6 und 
log r= 0.350764 9 also auch die wahre Länge dos Pla- 
neten r=:v>-|-P = 72"o' 6". 1) wodurch daher der wahre Ort 
des Planeten in seiner Bahn gefunden wird > wenn der mitl- 
fere Ort desselben bekannt ist. * 

Ex, II. Um das ganze hier zu beobachtende Ver&hren 
zu zeigen, nehmen wir folgende Elemente der Sonnen- 
bahn an. ' 

Für den mittleren Mittag des 1. Jänners 1828 sey die 
mittlere Länge* der Sonne s 280* 4'* 87 (also auch die mitt- 
lere Länge der Erde, wie sie ans dem Mittelpuncte der Son- 
ne gesehen wird; gleich 100° 4 37". 27) und die Länge des 
Apogeums der Sonne oder des Perigeums der Erde gg« 
57' 16''. Die tägliche Zunahme der mittleren Länge der Son- 
ne sey o«5^' 8''^.53oi8und die ihres Apogenms o*o'o". 16986, 
also auch die Bewegung der Sonne in einem geni einen Jahre 
von 365 Tagen gleich 359*45'4o".5i74o und in einem Schalt- 
jähre von 566 Tagen gleich Söo** 44" 48' .8475a 

Die Beivegung des Apogeums aber in einem/ gemeinen 
Jahre gleich o* 12". Die Excentricität der Sonnenbahn end- 
lich sey 0.016793. Daraus wird man leicht für jede andere ge- 
gebene Zeit die mittlere Länge dir Sonne und des Apogeums 
finden. Sucht man z.B. diese Grössen fiir den 10. August des 
Jahres i833 Uhr 32' 20" mittl. Zeit von Wien, so 

hat man 

i Mittlere Lauge der Sonne 

* 

1828 .... 280" 4' 57". 27 . , , ^ 
5 gerneine Jahre • 359 17 1 .55 
1 Schahjahr • • o 44 48 «85 
1 gemeines Jahr . 359 4^ 4o .52 
. 222 Ta^c , . . 218 48 49 .3o 
0.25078 Tage* • o i3 38 .90 

mittl. Länge d. Sonne i38'J&4'36"*39 
Länge desApog. . 100 3 3 

mittl. Anom. m= 385i 33 .59 
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Länge des Apogeums, 

1828 ...... Sö'» 57' 16"' 

3 gemeine Jahre . .. 5 6 
1 Schaltjahr • . . . 12 
1 gemeines Jahr . , * ^' ^ 1^ ' 2 , 
fi22Tag« . . : o 57 

0*23078 . . • . CO; 



Länge des Apogeums 100° 3' 3". * 

Mit diesem Werthe von m und dem angegebenen von s 

findet man die wahre Anonialie vbbs ,37*40' 17". 14 

100 .3 5 • . 
__ *■ * ' ^ ' » ' » I*».- « . *' • 

Wahre I^änge der Sonne 137 47 ^or*^4^ ! 
und den Radius Vector der Sonne oder die Entfernung der- 
selben von der Erde R=i.oi3i85. 

Wir werden später IVtittel kennen lernen , diese wieder« 
holten Additionen zur Bestimmung der mittleren Orte und 
selbst der Berechnung der Grössen v und r durch Tafeln sehr 
abzukürzen. 

4- §• Wir wollen nun auch die bekannte Keversion 
Lagranges auf die vorhergehenden Ausdrücke anwenden. 

Vergleicht man den Ausdruck m — u+sSinucso mit 
dem allgemeinen y — t — xfy = u, und setzt man 

U9 ni) I9 Sinu, Sinni, m und u 
Statt y, t , X, f j\ f t, ^ t und 
so erhält man 

upsm-4-f Sittm+ ~~j r 

' * l«a dm 

oder 



1.2.3 ' dm' 



■ 

u=m + <Sinixi+ . > , *aSin2m+i 



7 (3* Sin 3m ~3 Sin m), 



l.S.5.^ 



1 ..S.3.4*S 



7 (4^Sin4mi— 4.2^Sin2ro)+» 



wodurch man u aus m findet. 

L Eben so gibt die Gleichung 

r ' . 

i4-fCosuso dieReih^ 
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ja=i— «Cosm+f'Sin'm4-— — j^+oder ^ 

-=5i— iCosm— 7~7 {Gos2m— — 
« 1.« *- . ' / 

"TTI^f** Co»4m— 4.«' Cotam)— 

wodurch man r aus m findet. • . » 
6. §. Ist überhaupt 

X 7 

tg ; «atgi, 

so ist auch , wenn e die Basis der natürlichen Logarithmen 
und b Vljrf 

» * 4 / , J 4 ■ 

~ U_i.«-yV— J 

Nimmt man von den Ausdrücken i — b e^^V^'und 
1 b ey » die Logarithmen nach der bekannten Formel 

log -5 +5 + 

SO erhält man 

' -«Ä=f- + bSiiiy + 7b'Sin2y+|b'Sin5y+ und 

und eben so 

^=^_bSinx + ib'Sin2x— ib'Sin5x+ 

5=— i+iSinx— ^ Sin 2 x + jjjSinSx — 

und alle diese Reihen lassen sich auch unmittelbar auf die 
beyden Gleichungen anwenden 

x-^y bSin y x4-y —l^'^^Y 

r^Q^ und tg-^ i-i Cpsy > 
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X y » . 4 . 

die mit der gegebenen tg ~ =:=;a tg ^ identisch sind. 

L Diess vorausgesetzt , gibt die Gleichung \ ' ■ . r 

c 

weqn man der Kürze wegen 0= . setzt, - 

r = - d Sin v+ f e' Sin 2 ^ — f Sin 3 V + 'and 

;=j+sSinu+i8*Sittau + |ö' Sin 5 u.;4- 

welche Reihen u darch v und v dureh ii gel>eil. '> • ' 

Der letkle Weriii vM a gibt aath • r .. v 

«SS — — • und daher' 



, • • • 1 



6Sinv ■ \ ^ 

aahat m^an., wenn man diese Reihe durch i+S*H^fed£o»V 
mofliplicirt,' die Bedingungsgleichungen 

" , A(i + ö^) = ö(^ + B) ^ 

B(i + e')=e(A + C) 

C(i+e')=Ö(B+D) u. f.; 

also auch Assd, Be=9*, C=o' n. f. und daher 

• SiiiT - • * ■ 

-—^=12 8 }Sin y — e Sin s v+Ö* Sin» v-H9' Sin* v+} . 

, Allein die letzte Glisichung des §• i gibt 

r:i:7c^T«<'«'*'"»^ i+, Co. T ' 

aUo ist auch 

Sin u = (i — Ö') (Sinv—aSin 2 v+e'Sin3 v^) , 
und dieser Ausdruck gibt Sin u durch v. Verbindet man ihn 
mit dem Ausdrucke in II , der u selbst durch, y gibt, so fin- 
det man nach der Gleichung ^ 

m s u r-f • Sin u folgende Reihe , die m durch v gibt : 
mss^v*— 2aSinv-4-2Q>(« — 7e)Sin2v ; 

— 20'(€ — f e) SiiiO . ■ * ' 

+2ö'(«— |öjSin4v-^ 
wodurch m^n m aus verhält. 



# • • 



Diaitizec 
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III. Aus der letzten Reihe erhalt man endlich durch.Um- 
kehruug 

v = m + 2f Sin m-f- 'j^i' Sin 2 m ' ' , 

. . - V . , . • ' 



5 



. + — r i Sin 5 m — ---Sin 3 m4- - Sinin)-!- . • 

Wellte man, wie die alteren Astronomen, die drey Ano- 
xnalien m,u und v nicht vom feriheiiiua «andern vam 
Apheliiim A zählen, so> würde niao«ifi .ftUeo vorhttrgeheaden 
Ausdrücken blofts 'die Grösse c negativ setzen. 

6. §. Um dieselben Aufgaben auch fnr diePai'abel aufzulö- 
sen, wolien wir das oben erwähnte Rcpler*sche Gesell zu Hülle 
nehmen , nach welchem sich bey den verschiedenen um die 
SobÄö i>6wegteii Körpern die Quadrate der Umiaufitzeit nvie 
die Würfel der grossen AxeH ihrer Bahnen verhalfen» Ist ialso 
für einen dieser Körper a die halbe grosse Axa und T die 
Umlaufszcit ^ so ist nach diesem Gesetze 

WO M eine beständige Grösse bezeichnet. > 
Die Fläche der ganzen Ellipse ist aber 

r 1 /" * 

F= w a V i — fi' = a> a » y p , 

WO pAS.^; halb^ P^r^eter der Bahn ist, • 

, ' ^ ' 3 F 

Substituirt man diesen Werth a ' == ^/ in der vor- 

< awV f , 

iiergehenden Gleichung, so ist 

F 

F • f 

also auch, da "^^.^ ist I . 

Die Bewegung dieser Himineläkürper um die Sonne ist 
also, wie die letzte Gleichung zeigt, beschaffen, dass bey 
jedem - derselben die von dem üadius Yector beschriebe- 
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rien Flächen sirh zu den Zeiten, in welchen sie beschrieben 
werden, wie die Quadratwurzeln aus dem Parametejp'4fi?er 
Bahnen verhalten , oder da^ m^n hat ^ * 

WO auch a = 2t5M= rp eine constante Grosse ist. Um den 

Werth dieser Constante u^n finden, bemerken, i^ir, dass man 

z. B. bey der Erde, wenn man die halbe grosse Axe a ihrer 
Bahn gleich der Einheit nimmt, fiir die wahre Umlaufszeit der 
Erde in ihrer Bahn hat T=563.2565d4> woraus sofort für 
alle um die Sonne sich bewegenden Körper'forgf 

2 tö 6.285i855 - 

oder in Secuiidcii ;i=rr:354ß"- log/i = 3.55ooo65. 

L Die Gleichung der Jb^arabel erhält man. wenn man in 
4er vorheTrgehenden Gleichung der Ellipse 



1 -f- 6 Cos t • 

die Grösse srs i setzt, so dass man iUr die Pafabei hat . 



Cos»- 



wo p der halbe Parameter des Kegelschnittes, also'f p'dte Di- 
stanz d<'s Brennpuncles von dem Scheitel der Bahn ist. Nennt 
man daher wi^edcr ^ f die Fläche der Parabel zwischen dem 
Radius Vector und der grossen Axei^ so ist ...... 



.3 1. 



f=^r'dv = ip^/(i+tg' p d.lg- «ip?(tg i+itg^-); . 

Ist aber t die Zeit (in Tag;en), die seit dem Durchgange 
des Cometen durch sein Penhelium verflossen ist, so hat 
man nach dem Vorhergehenden ' ' - 

f=;*t.V^p, 

also auch, wenn man beyde Werthe von f einander gleich 
»etzt, , , , 

' T T 0.034404« «l^t • . • 

tg- +i tg^ i « —7 T— « -^r- 

P. p3 . 

Aus dieser Gleiq^ung wird maii fiir jeden- gegdy^nen. 

I. . 
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Werth von t, die wahre parabolisciie Anomalie v, und daraus 
r durch die Gicichuog . 

* r^ipSec'iv 

finden , und so den wahren Ort des Körpers in seiner para- 
bolischen Bahn bestimmen. Da die kubische Gieiciiung 

nur eine mögliche Wurzel hat, so kann man aus ihr den 
Werth von v für jedes t auf folgende bec^aeme Weise sticheo» 

Scytgx= Jj^ uod tgy « V ^Si» so 

tg^s=s2Cotg»y. 

Ex. Ist log ip = 9.0886320 und t =: 72.9949^ die An- 
zahl der Tage seit dem Durchgänge durch die Sonnennähe^ 
80 ist die wahre AnomaKe vssti 49** 47' 56" • 9* 

7.5« Wir haben in der dritten Vorlesune; gezeigt, wie 
man jede gegebene Sternzeit in mittlere 6onnenzeil und um- 
gekehrt verwandein kann. Aliein diese mittlere Slonnenzeit 
bezieht sich auf efne bloss imaginäre Sonne , die sich gleich*^ 
förmig und im Äquator bewegt, während die wahre Sonne 
sich ungleichlörmig in der Ecliptik bewegt. 

Im Anfange der gegenwärtigen Vorlesung haben wir 
eine andere f ebenfalls imaginäre Sonne « unter der Benen«* 
nung der mittleren Sonne, gebraucht, um aus ihrem Orte 
den der wahren Sonne in der Ecliplik abzuleiten. Diese 
, mittlere Sonne bewegt sich , wie dort erwähnt wurde« in der 
Ebene der £cltptik gleichförmig und so« dass sie mit der 
wahren Sonne zugleich durch die Puncto A und P der gros- 
sen Axe gehl. Von ihr ist daher die in der dritten Vorlesung 
angenommene« oder die zweyte mittlere Sonne dadurch ver- 
schieden« dass diese f die zweyte, sich in der Ebene des 
Äquators ebenCalls gleichförmig und zwar so bewegt, dass 
sie mit jener ersten mittleren Sonne immer zuglei(^h durch 
die beydcn Puncte der Nachtgleichen geht« woraus also folgt« 
dass die Länge der ersten mittleren Sonne gleich der Rectas- 
cension der zwcyten mittleren Sonne ist. 

Wie nun « wenn L die Länge der ersten oder die Ree- 
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ascenslöB der iweyleii mittleren Sonne beseicbnetf die iilitl- 

lere Zeit gleich dem Ötua4eiivyinkel der zweiten mittleren 
. Soane* oder 

miiü. %eit Sternzett ^-^L 
, ist 9 so Wird aiich 9 wenn A* die Rcctascension der wahren 
Sonne bezeichnety die wahre Zeit gleich dem Stundeav^ipkel 
der wahren Sonne oder 

wahre Zeit SS Sternzeit —7^ A 
sejn« Ans diesen beyden Gieuchttngen folgt 

mitll. Zeit a= wahre Zeit + ^ (A — L) , 
■ und man nennt die Grosse x = 7^(A — L) die Zeitglei- 
chuQg, die daher^.mit ihrem Zeichen, zur wahren Zeit ad« 
dirtfdte obea erwähnte mittlere Zeit geben wird. Da . man für 
jede gegebene mittlere Zeit die Länge L der ersten mittleren 
Sonne (nach- S. 68) leicht finden kann, so wird man daraus 
nach den (vleichungen der S.56, die Lange i der wahren Son^ 
ne und daraus durch die Qrleidittng (S.5i))Weiin e die Schiefe 
der Ecliptik bezeichnet f 

tg A = Cos e. ig 1 
die RectascensioQ A dieser wahren Sonne ableiten« .also auch 
für jede gegebene, mittlere Zeit die Zeitgleichu^g . 
X =s 75 (A— Ii) bestimmen können« 
, Dieser Ausdruck von x lässt sich auch leicht in eine . 
Reihe auflösen , deren Glieder bloss von der wahren Länge 1 
der Sonne abhängen. Setzt man nämlich A — laasR, so gibt 
die letzte Gleichung« wenn map sie nach §.5. S;fiobehandelt| 

und der iS^ürze wegen kastg' ^ setzt, 

" R=— kSin8l+ik*Sin4l— iyÄn61+. 

Nennt maa ehen so die Läng^e des Perigeuras der Son- 
ne, oder, was dasselbe ist ^ die Länge des Apheiiums der Er- 
de» also 1— »G> die wahre Anomalie der Sonnet so ist (§*5« U) 

L s 1— 2 sSin (I— ^) + 2 e (t d) $in2 (I — t?) 
— fl' (• — 18) Sin 3 (1 — 65} + > 

wo 6 = " ■' ^ ist. 

. Es war aberx = (A — L) — Um in 

diespm Ausdrucke die Länge 1 der wahren Sonne sowohl 9 
als auch die Rectascension L der zwe/ten^ mittlem Sonne 
I. 8^ 
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von dem scheinbaren Äquinoctium zn nehmen > wird man 

der Grosse 1 die Nutation der Länge, und der Grösse I. die 
Nutatioa der Rectascension liinzufugCD, Die INutatioa der, 
Länge aber ist (Vöries. VIL) gleich — 1 6". 78 Sin $2? ^i^^ 
die Natationder Rectascension £Ur ein Gesfim im Äquator ist 
gleich — 16". 3c) Sin Pö , so dass man daher hat 

« =* ^ (1 — 16 . 7Ö Sin Ä — L + >5". 39 Sin Ö+ R) oder 

xs^(i — L + R}--.o^og3Sinß. 
' Substituirt man in diesem Ausdru^e die vorhergehende«' 
Werthe von R und 1^ , so erhält man 

j ,2«Sin(l — Cj) — 2$(«— -76)Sin2 (1— C)+ ■ 1 

(— kSin2!4-i^k*Sin4l— ik'Sin6l+ ^ * 

Ja selbst dieser Ausdruck lasst sich noch auf einen an- 
dern fturUckrühren * der bloss von der Länge L der ersten 
mittleren Sonne abhingt, da man hat (S. 62) 
l = L + 2*Sin(L — w} + |i'Sin2(L— 

+- (J^SinSCL-^)— Sin(l-t5))+. 

Fuhrt man diese Reductionen aus 9 und nimmt man an 

(tir 1800 

« = 0.0167907 
e = 23* 27' 56 .7 
C?=sa79'a9'o'.o 

für 1900 
CSBO. 0167451 

c = a3»2^'4".6 , 

t5s»28l*l2'36'\o 

60 findet man 

für 1800 

X 8=79". 56 Sin L 4- 435". 82 Cos L 
— 597.o8Sin 2 L + 1.57C0S2L' 

— 3>42Sin3L — iQ*8o Cos3L 
+ i3.25Sin4L— 0.20C0S4L- 

-J-o. i5Sin 5 L -f- o. 88 Cos 5 L 
' •^o.4oSin6L—- o.oiCosGIi 
~o.oiSin7L-— 0.04 Cos 7 L 
— ©".ogSSinJi 
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xss gS*" • 38 Sin L + 438" . 27 Cos L 

— 596.2oSin 2L -f- 1. 85 Cos 2 L 

— 4*o2Sin5L— * 1Ö.62G0S3L 

4-i3*SaSm4li*~ o*siGos4L 
— •o.i7Sin5L+ 0*87 Cos SL 

— 0.40 Sin 6 L» o.oiCosGIi 
— >o.oi äin7 o. 04 Cos 7 L 

— o".og35iiiß. 
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Vorlesung VL 



PruectBtiotu 

1.$. Wir beziehen gev^öhnlich alle. Orte der Gestirne 
entweder auf den Äquator oder die Ecliptik. Allein diese 

beyden Ebenen sind selbst nicht unbeweglich im Räume , 
und es ist da^er selir wichtig > die Veränderungen ihrer La- 
gen kennen zu lernen. 
C Sey S E (Fig. 6) die Lage der Ecliptik iiir irgend eine 
gegebene Epoche, z. B. fiir donAnfang des Jahres 1700. Wir 
wollen sie die feste Ecliptik nennen. Der Äquator habe für 
dieselbe Epoche die Lage S A, so dass er die feste Ecliptik 
in dem Puncte S schneidet. 

Nach t Jahren, also in dem Jahre i-jöo + t sey die 
Ecliptik in die Lage S"E' und der Äquator nachS"A\ und in 
dem Jahre 1760 + 1' jene nach :2"' E" und dieser nach A" 
übergegangen, so dass also der wahre Frühlingspunct in die* 
sen drey Zeiten in S, S 'und -5*'" ist 

Nach diesen, den Beobachtungen gem'ässen Darstellun- 
gen geht also der Durchscbnittspunct des Äquators mit der 
festen Ecliptik rückwärts^ oder der Äquator geht auf 
der festen Ecliptik in t Jahren von S nach S% wodurch da- 
her die Längen und Reclascensiünen aller Sterne mit der Zeit 
iiQiuer wachsen, ohne dass, wenn man von der in derTliat 
viel langsameren Bewegung der Ecliptik abstrahirtf die Brei« 
ten der Sterne eine Änderung leiden. Man nennt diese Bewe- 
gung S S' des Äquators aui der festen Ecliptik die L u n i- 
solarpraecession, weil sie , wie ;wir später sehen wer- 
den , bloss eine Folge der Anziehung der Sonne .und des 
Mondes auf die abgeplattete Erdi^ ist. Bezeichnet man dieae 
Lunisolarpräcession in t Jahren oder den Bogen SS' durch "5^, 
SO hat man, den neuesten Untersuchungen zu Folge > 
^ «=; öo"«5757 t— o". 000121794Ö t' « 
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wo t die Anzahl der seit 1760 verflossenen Jahre be^ieichnet. 
Für Zeiten vor 1780 ist t negativ« 

AHein in Beziehung auf die bewegliche Ecliptik Wird 
in t Jahren nach jener Epoche der Friihlingspunct nicht in 
S\ sondern in S" seyn , so dass > wenn in der beweglichen 
Ecliptik S"E' der Punct S 4lerseibe ist» der in der festen 
Ecliptik S' £ ebenfalls darch S bezeichnet wurde, der Bo- 
gen SS''=^, die rückgängige Bewegung des Äquators in 
der Zeit t auf der bewegiicbpn Ecliptik S"E' darsteih» 
Man nennt diesen Bogen SS"sf^ die allgemeine P rä- 
cessiont nnd man hat 

=s 5o". 2ii29t-f*o".oooi2ai4Ö5t\ 

Es ist klar, (idss hey diesen Bewegungen beyder Ebenen 
auch die Neigung derselben gegen einander, oder dass auch 
die Schiefe der Ecliptik geändert werden mässe. Znr Zeit der 
Epoche 17S0 war diese Schwefe ESA » 23* sff l^^ o. l^ach 
t Jahren aber seit dieser Epoche wird diese Schiefe in Bezie- 
hung auf die feste Ecliptik ES' A'= e und in Beziehung auf 
die bewegliche Ecliptik E'S^A'sse, sejn^ und man. hat, 
den neuesten Untersuchungen tut Folge« 

e s= 23" 28' i8".o+o\ 000009842 1* 
. SS 23* 28' 18". o ^ q". 4&368 t-«o"» 000002723 1'. 

Man sieht daraus, dass die jährliche Lunisolarprä- * 
cession 

^ SS, 5o".57&7^ 0.0002435890t 

und die jährliche allgemein^ Präcession ^ 
Mi 

— SS io". 811294-0.0002442966 1 iit 

Das Vorhergehende wird genügen« den Einfluss zu be- 
stimmen, welchen diese Bewegungen der hey den Ebenen auf 
die Rectascension und Declination der Fixsterne hahen. 

2. §. Zu diesem Zwecke wollen wir zuerst dfen kleinern 
Bogen S'S"s5r6 suchen. — In dem sphärischen Dreyecke 
S'HS" kennt man NS'S'» e, ffS' S's 180— e, und die 
Biflerenz der Seiten NS'—- NS''=:^^— ^. Man hat aber in 
jedem Dreyecke A, 6, C, wenn die diesen Winkeln gegen- 
überstehenden Seiten durch fi^ y bezeichnet werden • 



et— ß A-l-B 

Sin 



also ist auch 



Cos 



Cos^ 

£s ist aber nach dem Vorher^^ehenden 
« o.oBa^i — 0.00012a t* 

"■ '2 ' — 0.24i8 t — 0.00000628 t* 

= a5^ 28 iQ\ o d . 2418 1 + o . O000O356 1% 

also hat man > wenn man die höheren Potenzen von t weg- 
lässt, 

a 0.1644«— o. 0001441* 



^ 6 a o". 179 1 — o". 00027 i\ 

3. §. Se^r nun die Rectascension a und die Poldistanz p 

eines Fixsterns für irgend eine Zeil 1760 + t gegeben. Man 
suche die Bectascension a und die Poldistanz p' desselben 
liir eine andere gegebene Zeit 17Ö0+1'. 

Nennen wir % und ir die Länge und die Distanz des 
Sterns von dem Pole der festen Ediptik, wie diese beyden 
Grössen iür die £poche 1750 Statt hatten f und suchen wir 
sueral X und sr aus den gegebenen Grössen a und p. 

Da sich die LSnge X in der festen Ediptik SE auf den 
Frühlingspunct S, und die Rectascension in dem Äquator 
S' A' auf den Frühlingspunct S" bezieht, so verlängere man 
die Bogen £S und DS" rückwärts, bis sie sich in S' begeg- 
nen t und zähle nun die Längen , sowohl als die Rectascen» 
sionen von dem gemeinschaftlichen Punrte S', so fiat man 
sofort durch die Gleichungen der S. 29 da 6' ö ' =s Q und 
S S' :s ^ bekannt iat t 
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Sin«€oft(A+f}sSifipGos(A-f 0 J 
• SinrSin «SinpSin (a+G)Go$e+CospSm e >(a) 

Cos?r= — vSinpSin (a + 6) Sin e+Cos pCos e ) 
Substituirt man in diesen Gleichungen die vorhergehen- 
den Ausdrücke von f und 0, indem man (iir t seinen gege- 
benen Werth setzt« so erhalt man die gesuchten Werthe voq ' 

und zur Zeit der Epoche für i'jDo. 

Man suche jcUt aus diesen Grössen X und x fiir i'jöo 
die Rectascension a' und die Poldistans p' fiirsdie Zeit S7S0 
+ t'. Ist fiir diese ZeU die EcUptik in S'^fi^' und der Aqua- 
tor JlS^'A", so Zciliit man die Lange /\, wie zuvor, auf der 
festen Ecliptik 8E von dem Puncte und die Rectascension ^ 
a' auf den Äquator 2"*A!* von dem Puncte, J?'"« in welchem 
der Äquator jetzt von der beweglichen Ecliptik S** E" ge* 
schnitten wird. Verlängert man also auch hier den Bogen 
£S und D 2" rückwärts, bis sie sich in dtxß gepseinschaftli- 
chen Puncte X begegnen, und bezeichnet man (Ur diese Zeit « 
1750 +t' alle Grössen e und 6 durch einen obern Strich« 
so hat man wieder (wieS.3o^ 

Sinp'Cos(a' + 6) = Sin'rGo5(/\ + f) J 
Sinp' Sin (a'-H')=Sio sr Sin (^t+f ) Cos e'^CosirSiue' [ (B) 
Cosp'=:Sin n Sin (;i + Sin e'+Gos^Goa e' ) 

wo = 50.3767 t' — o. 0001218t" • 
e'= o. 179 1'— 0.00027 t" und 

e'B23^2Ö'i8'\ 0+0.000009842 1" isu 
Dainan so f 6\ e' und aus den vorigen Gleichungen auch 
%und 9r kennt, so erhält mani die gesuchten Werthe von 

a xmd p'. 

4* §. Die sechs angeführten Gleichungen des §. 5 lösen 
daher unsere Aufgabe voUstlndig« Durch die Elimination von 
% und fc lassen sie sich auch auf swe^r andere zurückHihren , 
die a' und p' unmittelbar durch a und p geben. Eine andere 
Auflösung dieser Aufgabe lässt sich aus dem Drevecke S' j?'D 
ableiten, wo S'J^sssf— .^,NS' Das e,N^'Ds3 e' ist, und - 
daher S'D, ^D und der Winkel S'D«?' durch jene ersten 
drey Grössen bestimmt werden kann. Da aber iiii geringere 
Zwischenräume t' — t der beiden gegebenen Zeiten die Dif- 
ferenzen a' — > a d a und p' — p ss d p meistens nur Uein stnp, 
so %vird man aua |enen Gleichungen ein söhr einlaches , ob- 



^ kj 0^ .0 i.y Google 



7» 

schon geiU|hem$, aber in deo meiften Fällen «awendbares 
Vedalirea ableiten» um dieGrteen d a nnd d p za;bestiai*» 

men. ^ • 

Die dritte der Gleichungen (B) gibt ^ . • . , 
dpSinps — d ^ Cos Sin p Sine 

d. h. nach der ersten der Gleichnngi» (B) 

dp — ■■ di^ Cosa Sine, 
wenn man die zvveyten und höheren Dimensionen der sehr 
kleinen Grösse d 6 . • • vernachl&sjiigt. 

Eben so geben die awey ersten der Gleichungen (B) 

SinnSia (X-l-f) Co8 e — GosfcSia* 
tg(a+e)=s-' ' SinnCQB{X + ^) 

also auch 9 wenn man in Beziehung auf tL + $ nnd f dtffe* 

rentiirt 

oder, da nach den Gleichungen (A) 

Cotg p Sin 6 

tg(^+*i=««*Co«e+— g^;- — ist, 

8i> «Cotg p Sine 

Wir haben daheim Air die gekochten Ansdrticke 

da J0 dtj> * 

■j^Ä= — a7+a7 (Cos e + Sine Sin a Cotg pj und 

dp dtj; \ 

^«-.j^CosaSin^ 

Nennt man ako 

m=*-77 + j7Goeeund 

so hat man für die Präcession in Recuscension und Poidi- 

atans ' ^ 

da 

— mn +n Sin aCo^p 

dp 

nCosa 

und diese Gröasen da, dt wer4fii nut ihren Zeichen «n den 
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mittleren Werthen von a und p gesetzt, um die wahren 
Werlhe von a und p zu erhalten, 

£$ ist aber 8s 5o • 3757 — o • 00024559 1> 
de 

^ao«i79^o.oooö4^ und 

e=23^2Ö'iö% 

aUo hat ttiaa auch 

m8s46.os8fi+o.ooo3o9t, 

n 20 . 0644 o . 000097 1 , 
wo t die Anzahl Jahre nach 1760 sind. 

£x. Für a Bootis (ArctHr) ist im Anfange c(es Jahres 1821 
nmxAk den Beobachtungen 

ps 69 52 5p .3. 

Hier ist t=3 1821 — > ifäoByi ^ also incB^4&>o5oi und 

ns 20.0575 und daher 
dft 

jl =s46*o5oi— 3.8799=42.1702, 

dp 

oder die Rectascension dieses Sterns wichst mit jedem Jahre 

seit 1821 um 42". 1702 und die Poldistanz um 17". o33. 

5. §. Wir haben in dem Vorhergehenden (6. 63) die 
Umlaufsaett der Erde gleich Ass366.2ö6384« «ad früher 
(S 35) dieselbe Umlaniszeit B= 365. 942255 angenommen. 
Die erste A ist die wahre Umlaufszeit oder die Zeit, in 
welcher die Erde in der That ihre ganze Peripherie von56o 
Graden um die Sonne surücklegt« oder in welcher sie wie- 
der zu demselben fixen Sterne zurückkehrt ^ daher sie auch 
die siderische Umlaufs zeit oder die siderische Revo- 
lution heis&t. Die zweyte B aber ist die Zeit, in welcher die 
Erde wieder zu, demselben Xquinoctiüm zurückkehct , und 
da 9 wie wir gesehen haben, die Äquinoctien vermöge der 
Präcession rückwärts gehen, so wird die Erde, von der Son- 
ne aus gesehen, das Äquinoctium früher, als denüxen Stern 
erreichen , oder B wird kleiner -i^ls A seyn. Man nennt B die 
tropische Revolution der Erdö, die unserem bürgerli- 
chen Jahre gleich ist , da die Rückkehr der Sonne zu den 
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Äquinocticn lind Solstitien Ibnsere Jahreszeiten bestuninf. 

Um die Abhängigkeit dieser Grossen A und B von einander 
zu bestimmen, sey überhaupt A die Revi»lution der Erde 
oder irgend eines andern Hininielskörpers um die Sonne in 

36o 

Beziehung auf irgend einen Punct, also die tägli- 
che Bewegung des Körpers in Beziehung auf denselben PuncU 
Sey femer m die tägliche Bewegung eines xweyten Punctes 

^ 36o 

in Beziehung auf jenen ersten » so ist auch -j^«— m die täg- 
liche Bewegung des Körpers in Beziehung auf diesen zwcy- 
ten Punct, und daher die BevoiutioA B des Körpers in Be- 
ziehung auf diesen zweyten Puncl 

^-"Zi » 

— — tn 

A 

welches die gesuchte Gleichung zwischen A und B ist. Geht 
der zweyte'Punct in Beziehung auf den K5rper rückwärts 9 

so ist m negativ. 

Sey also, um dieses auf unsern Gegenstand anzuwen- 
den, der bewegte Körper die Erde, der erste Punct ein ITix* 
Stern und fler zweyte das Äquinoclium, so is^ die Revolution 
'derKrde in Beziehung auf den ersten Punct oder die side- 
rische Revolution A =s 365 . 256384. Die jährliche allgemeine 
Präcession fiir das Jahr 1826 ist nach dem Vorhergehenden 
T^, *B&o". 2296, also die tägliche Präcession in Graden gleich 

(365 2ö)56oo ^ ©♦oooo582. Setzt man dahermss— .o«oooo382 
so ist 

36o 36o 

B = -r-rz — — ' _ „ . — • oder die tro- 

o . 986609+ o . oooo38z o . 985647a ^ 

pische Revolution Bsss 365.242259 wie zuvor. Das tropi- 
sche Jahr ist also kürzer als das siderische und zwar um die 
Zeit, welche die Erde braucht, den Bogen zurückzule- 
gen , welcher der jährlichen Präcession gleich ist. Da aber 
dieser Bogen oder die Grösse veränderlich ist f so ist auch 
die Länge des ^tropischen Jahres veränderlich, während die 
des sidcrischen Jahres« so wie die des Sterntages 9 iiumer 
constaot bleibt« 
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■Vorlesung VH- 



Nuiation, 

1. §. Die bisher betrachteten » zuit der Zeit fortgehenden 
oder doch in sehr iaDgeo Perioden von vielen Jahrutusenden 
eingeschlossenen Bewegungen der Äquinoctien und der 

Schiefe der Kcliptik sind noch anderen Störungen unterwor- 
fen « die aber in nahe Jahren periodisch wiederkehren « . 
' und unter dem liahmen der Nutation beiuinnt sind. Da 
die Knoten der Mondsbahn dTli. die Durchschnittspnncte 
dieser Bahn mit der Ebene der Ech'plik in derselben Zeit 
ihren Umlauf vollended9 so wurde man sehr bald auf die ge- 
gründete Vermathung geführt) dass die Nutation von der La- 
ge jeaer Knoten abhänge. Eine genauere Untersuchung gab 
für diese Slorungen der Länge d X aller Fixsterne und der 
Schiefe de derEcIiptik folgende Ausdrücke , in welchen ß 
die Jillnge des^ aulsteigenden d. h. desjenigen Knotens der ' 
Mondsbahut von. welchem sich der Mond ubiBr dieEcHptik 
erhebt , 0 die Länge der Sonne und endlich \ dieLänge 
des Mondes bezeichnet. 

dX« — iff'.785Sin ß +0.i6iSin2 ß 

— 1 .336Sin20 — o.2oiSin2 ^ und 
de = ö".977 Cos Q— o.oööCos2ß 
+6.Ö80G0S2O + 0.0Ö7C0S.2 <{. 

2. §. Sey a und p die Uectascension und Poldistanz ei- 
nes Sternsi, wie beyde ohne Rücksicht auf Nutation Statt 
haben. Durch diese Nutatiön aber sollen diese Grössen in a' 
und p' verändert werden. 

Um a' und p' zu finden t such^ man zuerst die Länge X 
und die Distanz «r des Sterns vom Pole der £cüptik durch 
die Ausdrücke (S. S9} 
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Sin^rCosXssSinp Cos a i 
Sin«rSin %BsSiapSiDaGose-|*>GospSiii« 
Gos'res — Sin p Sin a Sin e -f - Gos p Gos e 

wo e die 'von der Nulation noch befrej^^te Schiefe der Eclip- 
tik , also (nach wenn t die Anzahl Jahre seit 1750 be* 

zeichnet) wo , 

e «s s$* 28' iff'. o—o". 48366 1 iat. 

Vermehrt man dann die so gefundenen Warthe von \ 
und e um die in §. i. angegebenen Qrössen d und d e« so 
findet man aus der Länge A+d % $ ans der Breite «r und aus 
der Schiefe e+de die gesuchten "Grössen a'nod p' durch 

die Gleichungen (S. 29) 

Sin p' Cos a' « Sin ar Gös (;i + d ^) 
Siqp' Sin «' SS Sin it Sin d X) Gos (e+de) 

— Cos 3r Sin (e -|- d e) 

Cosp' SS Sin 9r Sin 4-^ ^) ^ii^ + ^ ^) 

r 

+ pos Cos (e 4- d e) 
wodurch unsere Aufgabe aufgelöst ist. 

S.$. Da aber die Änderungen d% und de nur klein sind, 
so wird es in den meisten Fällen besser seyn , aus den vori- 
gen Gleichungen abgekürzte Ausdrücke für ^ a » a' a und 
8 p CS p^— p abzuleiten. 

Zu diesem Zwecke hat mi^n 

(d*u\ V d«t N /d'«N 

IX') «»^'+ (jld;>*de+i(j;:;de'+. 

und eben so ' ' • 

£s ist aber 1 . 



OD- 



Gos e -I-Sin e Sin a Gotg p « 

CoäaCotgp« 

(jf)=:-SineCo.«, 
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Vernachlässigt man also die.zweyten und böherdn Dif- 
ferentialien von a ond ao hat man 

a' — aas (Cos e-f- Sine Sin aCotgp),d ^«-^ CoaaCotgp.de, 
p'—«p SS— Sine Cos a. d l — Sina.de. 

Substituirt man in diesen beydea Gleichungen die in 
$• 1 gegebenen Werthe von i% und de, und setat der Kürze 
wegen ess3* 2f5b"Gkr das Jahr t8oo, und ISsat man end- 
lich die Glieder unter o".5weg, so erhält man , 
a' — aas — i5".39Sin S> — ' 

. ' — (6 68 Sin Q Sin a-|- 8 96 Coa Q Coa a) Gotg 

/ . _l>22Sin2© — 
— Co.53Sin 2 ©Sin a'4-o.58Cos2 0Cosa)Cotgp, 
p' — p=+6'.68Sin ß Cosa— Ö.98C0S ß Sina, 

+ o.55Sin2 QCosa -•0.58COS2 QSina. 

Die scheinbare Schiefe der Ecliptik endlich ist (S. 69) 
fuT jedes gegebene Jahr T unserer Zeitrechnung ^ 
e=r23'28' i8\o— o".4ö56ö(T— i75q)+8".977Cos Q, 
oder 

e SS 93* 2f Ö5\ 8 ^ o". 4ä368 (T — 1800) + B". 97 7 Cos . 
4. §. Um diese Werthe von a'— a und p' — p bequem in 
' eine Tafel zu bringet^, bcmcriie man , dass man einem Aus- 
drucke der Form 

A (a Cos Cqs y 4- Sin /8 Sin y) 
immer die Gestalt 

xCos(ß— y+y) 

geben kann, wenn man die GrSssen x und j gehörig be- 
stimmt Setzt man nSmlich die Factoren von Sin y und Cos/ 

in beyden Ausdrücken einander gleich, so erhält man . ^ 
' ' AaGos^=Äx(Cosß Gosy — Sin |S Sin y) und 

A Sin ^ 8 X (Sin /3 C os y + Cos ^ Sin j) , 
und ans diesen beyden Gleichungen erhält man flir x und y 

die Werlhe 

(1 — a)SmßCo«ß . 

y = t,^(t-«)Cas«ß «od x= A. V 1 — (i — «•)Cos'ß. 

Wenden wir dtess auf den vorhergehenden Ausdruck an 
8.98 Cos $2 Cosa+6.66Sin Q Sina oder 

6.68(1 .3443 Cos Q Cosa 4" Sin ß Sina) und seUen wir ihn 
gleich X Cos (y Ü — a) , 
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woabo As6.66i i.3445)/8s{2 undysalst, so hat 
man 

o. 5443 Sin ß Cos J2 
tg y s — ; , . - ,^ — and 

x=s6.68V/ 1+0.8071 Cos' 

. Hat man also eine Taiel(Tab.IX), welche für jeden Werth 
von Q die Wertba von x und y ^ und überdies» die Grösse* 
zsss— x5'\39Sin gibt, so wird man daraus sehr bequem 

die von ^ abhäogige Kutation durch die beyden Gleichungen 
ündeu 

«Äi— xCoa(Q-|-y— a^Cotgp+a und - 

p'— p=sxSinCß+y — a). 
Will man auch noch den von ©abhängigen Theil oder 
die Solarnutation 9 so wird man in dieselbe Taiel statt mit Q 
mit dem Argumente 8 Q eingehen ^ und die so erhalteneo 
Werthe von a'«— a und p' — p durch die consiante Zahl 0*08 

multiplicircn. 

Ex. Sey as^o*", psöo, Q s 100' und Q 200'' so ist 
für die Lanarnutationy ss5*So'f z ss— -i5«i6 

Iogxsso.83o2tt . . o.83os 

lo§Sm(ß-hy— a)=9.4576 . . . 9. 9814 

log Gotgp 5=9^^38 O.Öl 16 = log 6 .40 

o. 2116 »log— 

also auch a' = a — 1". 63 — i5". 16 — 29' 69' 43 . 2 1 
p'fi=p+6".48 =50" o' 6".4Ö. 
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^Vorlesung VIIL 

- 

. Aberraiiatt, , ^ 

■ 

• i.§. Sey S ein Stern (fig. 7) und A die Erde, die sich 
in ihrer von A nach B bew9gt. Wenn dje Erdp keine 

oder doch nur eine gegen die G«achwindighpit des Lichtes 
ganz unmerklichß Bewegung hä^e , so wBrde sie den Stern 
in der wahren Richtung BS oder in der durch A mit BS pa- 
rallelen Bichtung sehen. Wenn aber die Geschwindigkeit der 
£rde mit der des Lichtes für ans noch vergleichbar ist ^ und 
z.B. das Licht den Weg aB in derselben Zeit zurücklegt, in 
welcher die Erde den Bogen AB = ßC beschreibt, so wer- 
den wir den Stern, bey der Ankunft seines Lichtes in unse« 
rem Äuget nicht mehr in der wahren Richtung Ba» son- 
dern in der Richtung der Diagonale B b des Parallelogmns 
BC ab sehen, und der Winkel SBS', welcher die Kich- 
tung des scheinbaren Strahles B S' mit dem wahren B S bildet» 
beisst Aberratio o. 

Suchen wir zuerst das Yerhlltpiss p der Geschwindig- 
keit der Eitle zu jener des Lichtes. 

r^ach den Beobachtungen kommt das Licht von der Son- 
ne zur Erde in 493.2i8 Secandea mittlerer Zeit» Kach den 
Gleichungen (S* Ö7} ist aber 

rdvss— V^i— «\ 

WO r deo Radius Vector^ « die Excentricität der Erdb^n > 
und dvf dm die' wahre und mittlere' 3ewegnng der Erde 

bezeichnen. Die mittlere siderische Bewegung der Erde in 
einem mittleren Tage ist 354&"* ig« ^l^o in einer Zeitsiecundc 
5548.19 

' ^^ und daher in 4g3*2i8 Zeitsecunden gleich 
(495. 218) (3549. 19) 



24 -60* 
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Also ist auch die w a h r e Bewegung der Erde in dersel-* 
ben 9ett,s rdv oder gleich , 

p = 2o". 25 5 i 

r 

und diese Grosse, in Theilen des Halbmessers ausgfKlrückt, 
oder p Sin i'' = 0.00009B2 gibt das gesuchte Verhältniss der 
Geachwindigkeit der Erde in ihrer jährlichen Bewegung um 
die Sonne su der Geschwindigkeit des Lichtes. 

I. Eben so können wir auch das Verhältniss p' der Ge- 
schwindigkeit jedes Punctes der Oberfläche der Erde in ihrer 
täglichen Bewegung^ zu der des Lichtes bestimnien. 

Ist nämlich H der Halfaroesser der Erdhahn ond h ider 
des Erdparallels, in welchem sich der Beobachter beilndett 
so legt die Erde durch ihre jährliche Bewegung in jedem 
mittleren Tage den Raum- 

M _ 

^ 5g5.f563B* ^ 

und durch ihre tägliche Bewegung in einem mittleren Tage 
den Raum 

m = 

o-997«7 

zurück. Ist aber f die Polhöhe des Beobachters, und bemerkt 
man , dass der Winkel» unter weichem der Halbmesser der 
Erde in dem Mitlelpuncte der Sonne erscheint , oder dase 
die Soimenperallelaxe gleich 8". 55 ist , so h«l man 

h ^ ö" öö Sin i\ H Cos 9» , und da 

m 

p' s=s 20 . 2Ö5 ^ ist f SO ist euch 

(565 • 156S8) (8 . 65) Sie i«". C<M o 

p' « i — ~ i • ao". a&5 oder 

^ 0.99727 

p's8so".SiCos^. 

II. Nennt man endlich den Winkel , welchen der Ra- 
dius Yector der Erde mit der Tangente der elliptischen Erd* 
bahn bildet 9 so ist 

oder da, wegen der geringen Excentricität der Erdbahn*, der 
Winkel 90 nur klein ist» 
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dt . ■ . ' 

Allein die Gleichungen (S.57) geben ^ wenn man die liö' 
hcrn Potenzen von e wegiasst , 
dr . 

TOT 

Nennt man also II die Länge des Apheliums der Erd- 
bahn und L die Länge der Sonne» so ist v s L — - H und d««> 
her i.ener Winkel 

• • f .SinCL-n) 
y = 90- Sia 1" • 

Wir wollen .künftig der Kürze wegen die Grosse ' 

iSin (L — g) i,. 

Ii — * sitTi/' — ^ » und bemerken , dass man fiir die 

Mitte des gegenwärtigen Jahrhunderts hat IT «9 260^ > und 
a=so.oi68, die halbe grosse Axe der Erdbahn als,£inheit 

angenommen. 

^ 2. §. Dieses vorausgesetzt i wollen wir nun' den Einfluss 
bestimmen » welchen die jährliche und tägliche Ab^rattorl « 
oder welchen die Grössen p und p' auf die scheinbaren Orte 
der Gestirne iiahen. 

Es werde die Lage des wahren Ortes des Gestirns gegen 
den Beobachter (analog mit S.32) durch die beyd6n Winket 
a und b angegeben, wo s. B. a Länge, Recta^cerision oder 
Azimut, und b die Distanz des Gestirns vom Pul der Eciip- 
tik, des Äquators oder des Horisonls bezeichnet. Eben so 
werde die Lage des scheinbaren Orts ^es Gestirns dtfrch die 
analogen Grossen a'b\ und endlich die Lage des Punctes des 
Himmels von B nach A, nach Nvclchein die Tangente der 
Bahn des Beobachters gerichtet ist> durch die Winkel A und 
B angegeben. Wir wollen diesen letzten Punct der Kürze 
wegen den Erdpunct nennen. Bezeichnet man durch r und 
r' die ualne Disfaru des Gestirns von dem Anfangs- und 
Endpuncle des Theiles der Tangente, weichen die Erd^ in 
der Zeit voä^qS". 2 18 beschreibt* und nennt man R diesen 
Theit der Tangente selbst, so hat man fiir die drey senk* 
rechten Goordinaten, welche die Iiaj;:e des wahren Orts des 
Gestirns gegen den .Beobachter ausdrücken , 

I. 6. 
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xs= r Sin h Cos a , y = rSinbSina, z=rGosb) 
und eben so für den scheinbaren Ort 

x'sr'Sinb'Gosa; y'=r'Sinb'SmaS s'=r'Gosb', 
und endlich für den Erdpunct 

X = RSinl] CüsA, l = RSinBSlnA, Z^RCusB, 
wo zwischen. diesen Coordinaten die Gleichungen Statt haben 

x'— x + X = o 
/-l y+Y = o 
z' — s+^=^o. 

Es ist klar, dass man in diesen Ausdrücken auch alle 
drey Winkel a, a' und A um eine willkürliche Grösse N ver^ 
mehren kann^ t)nd dass wegen der sehr kleinen Grösse R 
die beyden Entfernungen r und r' sehr nahe gleich seyn 

R 

werden* Setzt man also r ss r' und p =s , wo p offenbar die 

vorige Bedeutung hat, so gehen die drey letzten Gleichun« 
gen in folgende über « 

Sin b' Cos (a' +N) — Sin b Cos (a +N) 

+ pS]nB€os(A + ^) = o 
Sin b' Sin . (a' + N) — Sin b Sin (a + N) 

-f-p Sin B Sin (A-|- N) =o 
Cosb'-— Cosb *^ p GosBssso 

und aus diesen drey Gleichungen wird man die Grössen a', b' 
aus a 9 b oder umgekehrt auf verschiedene Art bestimmen 
können. 

3. Die Division der beyden ersten dieser drey Glei-> 
chungen pibt 

Sin I> Sin (« -f- 3N) — p Sin B Sin (A -f- ^) 
tg(a +N)— giobCos (a -h IN) - p ttia ß CosCÄhTm) 

tg (a + K) _ g.^ ^ _^ j^^— g (Ä~+N) ' 

Setzt man in dem ersten dieser Ausdrücke I^ss — a und 
in dem zweyten Nss — aS so ist 



^ p Sin B Cuaec b Sin (A — a) 

tg(a— a)s= Qo^ec b Cos ( A — «) 

p Siu B Cosec b' Sin ( A — « ') 
Ufa a')a= — - 



...(I) 
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Die 'Division der bejdeo letzten jener drey Gleichungen 
{gibt eben so ' . 

( Cos b ^ p Cos B) Sin (a^ -4- H) 

Gotg sas sia b Sin (a -4* N) — p Siu ß Sin ( A JN)| 

(Cos b^-^ p Coa B) Sin (a-f-N) ? C-^) 

Cotg b — g.^ + W)+ p Sittfi Sin (A.+ M) 

oder wenn man N » — A setzt , 

(Co« b — p Cos B) Sm(A— 
Gotgb'a Sin b Siü (A '-ir;) » 

(Cos b'-4- p Cos B) Sin (A — a) 
Siiib'Siii(A^aO 

Ans den bcyden Gleichungen (A) aber erhält man^ wenn 
man sie in dem bekannten Ausdrucke 

Cotgb' — C'otgb 

substituirtf und wenn man der Kürze wegen setzt 
tgBCos^(2 A — a'^a) * (a' + a) 

*ff«= Cos4(a'-«i undN=-.— J^, 

folgende zwey Gleichungen 

^ pCo9 6SeeYiSm(b — u) \ 

Cotg(b' — b;& 1 — pCosBSecuCos(b — u) f ^j^^ 

pCo» B See u Siii (I)' — u) 
Cotg (b' — b) s=s Cos B See u Cos (b'— n) 

I. Die Gleichungen (I) und (II) lassen sich auch in con« 
vergirende Reihen .auilösen. Man hat nämlich aus der Glei«» 
ckung 

tg ~ ^ TTT' die Reihe ' 

® £. a— aCösy 

■ % ■ j 'flt* ' «• 

TS=--|-aSiny+7 Sina y+ jSin5y+. ' 

• Also erhält man auch aus den Gleichungen (I) 

TO* 

a — a'smSin (A— a) + ~ Sin 2(A — a) 
+^'sin3{A-a)+ -! 



3 

a-.a'=m'Sin(A-a')— ^ Sina(A— a') 

+ ^'sin5(A — a') — 
wo m CS p Sin B Gosec b und m' s p Sin B Cosec b' ist 



(1) 
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Eben so geben die Gleichungen (II) 
b— bstenSiti(b.— u) + ^Sm2(b — u) j 

— VSin3(b— u)+YSin4(b — u;— f 

b'— h = nSin(b'— u)--.jSm2(b'— u) f 

+~Sin3(b'— u) — -Sin4(b'-u)+ I 

wo in beiden lleihen n =^ p Cos B Secu ist« 

Da das Gesetz das Fortganges dieser -Reihen offenbar 

ist, so sind alle vorhergehenden Ausdrücke voHkommen ge- 
nau. Will man sich aber, was in den meisten Fällen genügt, 
mit bloss genäherten Ausdrucken begnügen« so wird ncian 
von den vorhergebenden Reihen nur die ersten Glieder neh- 
men, wodurch man erhält 

a'— .a«'— f>SinBCosecbSin(A— a) . . (F) 
t — b's= — pCosBSecuSin(b — u) . . (II"), 

wo tg U = tg B Cos (A — aj , alsüaiii li 

b— b'Äp(GosbSinBCos(A--a) — ÖinbCosB; . . (II"). 

4 §. Wenden wir nun diese allgemeinen Ausdrücke auf 
eine der in der Astronomie gewöhnlichen Ebenen z. B, auf 
die des Äquators an, d.h. suchen wir die Wirkungen, wel- 
che die Aberration auf die Rectascension und Poldistanz der 
Gestirne hat. 

Sey also a die wahre Rectascension und b = p die Pol- 
distanz und eben so a' die scheinbare Rectascension, und 
b' =5 p' die scheinbare Poldistaoz des Gestirns« Die Länge 
des Erdpunctes ist (S. 8i) gleich 90 -f- L' und die Breite 
desselben =ä o. Sey die Rectascension dieses Ki Jpunctes 
A = go-f-L' + y und die Poldistanz desselben B s P. 

Substituirt man diese Werlhe von A und B in den zwey 
Systemen (I)., (P) und (II), (IP) , so erhält man die ge- 
nauen Ausdrücke der Aberration in Roclasrenslon uiiel Pol-* 
distanz. Die abgekürzten Gleichungen (i")» (IP) aber geben 

a' — a SS — pSin P Cosec pCos (L':4"y — *) 

p' — p = p(Siu P Cos p Sin (L'-Py — a) -J- Cos P Sin p). 

Nennt roi^n dann in^einem bey A rechtwinkhgen Drey« 
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ecke AB G den Winkel A B C=:e, und die Seiten BCss^o-l-L'« 

ü Asgo+L'+y und ACssgo— *P» so hat man 
Sin P Cos (L'4.y)s= Gos L' Cos e 
Sinriiü(^L'4-y)==SinL' • . * 

Cos P = Cos L' Sin e , 

also aach^ wenn man diese Werihe in den vorhergehenden 

Gleichungen substitairtv 

a!— a=— ^^(SinL'Sina+CosL'CosaQose) 

P'-«p=pCosp(5inL' Co^a — GosL' Sin a Cos e) 

-l-pSinpCosL'Sinef i 

und diess sind die Ausdrücke, welche man mit ihren Zei- 
chen zu den inittieren Grössen a und p setzen mu$s> um die 
dnrch die jährliche Aberration veränderten Grössen a' und p' 
za erhalten« 

I. Nimnnt man in diesen Ausdrücken ez=io und setzt 
a=s^ die Länge und p=:jr die Distanx des Sterns vom Pol 
der Ecliptik, so erhält man 

IC — Ä,=:— (SinL'Sinll+CosL'CosSl) 

irBpGos)r(SinL'CoB2L~CoaL'Sin3l) ,\. 
ssspGosirS!n(L' — a), 

und diese bcydcn Ausdrücke geben die Aberration der Ster- 
ne in Länge und Breite; iur die Sonne ist jcs^go*" und 
Xt'essA* » also auch 

V — pttnd. 
«' — 3r=o. 

II. Wendet man auf diese Ausdrücke dieReduction der 
S* 77 an» so ist 

Sin' ^ e Sin 2 L' f — — — 

tg y°= .-»Sio^^.C«!^ und«=(> Vi^Sm eCos L wo- 

durch die vorhergehenden Gleichungen ia iuigeadc übersehen 



a 



p'-— p SS X Cos p Sin (L'+ y — a) + i p Sio e Sin (p + L) 

.4- ^ p Sin e Sin (p — L) 
und nach diesenAusdrücken istdieXaCYIILberechnet worden. 
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£x. Ist aas6r3i% pssTi"" if, L'=s4o'Ö2% so ist 
. logxsi.28599}rssa'*28' also 
a'_a= + i5".6und 

* p' — P = 2". 6 -h 2". 4 + 3". 6 =+ 8". 6. 

5. §. Suchen wir eben so die tägliche Aberration in 
Beziehung auf den ÄquatoK — Nennt vntw T die Stern zeit 
der Beobachtung, so geht die Richtung, welche der Rieh- 
tung der täglichen Bewegung des Beobachters auf der Erde 
enrgegengesetzl ist, nach einem Punct des UimmeU, dessen 
Rectascension gleich T 90 , oder wenn man diesen Bogen 
uni 36o** vermehrt, SS 270+ und dessen Poldistanz gleich 
Qo" ist. Es ist daher 

A=27o + T und B SS 90. 
Setzt man überdiess ä as a und b s p un^ p » p' « und 
substituhl man diese Werthe von A , B , a , b , in den Glci- 
chungen (HX oder (TI'), so erhalt inan die vollständigen 
Ausdrücke der täglichen Aberration in Beziehung auf den 

Äquator. Die Gleichungen (1") und (II") aber geben 

^ Co8 (T— •) 
«'~aa=p' Sin p ' 

p — p=p'Sin(T — ajCospi 
oder da p'ssso", 3i Cos 9 war, 

CosfT — a) Co« 9 

«— a=o 1^ , 

p' — p=: — o".3iwSin(T — a) Cos p Cos 9. 

6. §. Bisher haben wir das Gestirn als ruhend vorausge- 
setzt, Sey nun S der Ort des beweglichen Gestirns zur Zeit 
T , in welcher der Lichtstrahl von ihm ausging , und O das 
Auge des Beobachters oder der Ort des Oculars des Fern- 
rohres für dieselbe Zeit T. Sey eben so t und t' die Zeit, in 
welcher jener erste Lichtstrahl von dem Gestirn in das Ob- 
jectiv^a und in das OcularB des nach dem scheinbaren Orte 
des Gestirns gerichteten oder des beweglichen Fernrohrs Aa 
oder Bb kommt. Diess vorausgesetzt, ist also OS die Rich- 
tung des wahren Orts des Sterns zur Zeit T, und Aa oder 
Bb ist die Richtang des scheinbaren Orts des Sterns 
zur Zeit t oder t% (welche beyden letzten Zeiten t und t 
nur unendlich wenig von einander verschieden sind). 

Nimmt Hian die Bewegung des Lichtes gleichförmig an» 
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SO verhalten sich, da a, B in einer geraden Linie liegen, - 
di6 Liniea Sa and i^B wie die Zeiten, in welchen das Lichf 
die$e Linien durchläuft« oder es ist ' 

Sa: aB=t — T; t*— t. 

Nimmt man eben so die Bewegung; der£rde in der Tan- 
gente O B ihrer Bahn während der immer sehr kleinen Zeit 

t — T als gleichförmig und geradlinig an, so werden auch 
die Puncteo^afb in einer geraden Linie liegen, und man 
wird haben. 

oa: abat--T:t'*-*t 

Daraus folgt 

Da überjiess von den eben genannten Seiten einge- 
scMosaene Winkel SaosBab ist« «o sind die Dreyecke 

Sao und Bab ähnlich, oder es ist der Winkel aSo gleich 
dem Winkel aBb, das heisst, es ist Bb oder Aa mit OS 
parallel, oder mit andern Worten: der scheinbare OrtBbS' 
' zur Zeit t ist gleicfi dem wahren Orte O o S zur Zeit T« 

Sey also /i die Distanz des Gestirns von der Erde in 
Theilen der halben grossen Axe der Erdbahn ausgedrückt, 
und m die tägliche Bewegung des Gestirns in Secuaden aus* 
gedrückt, so ist 

^ • 1! ^0:495.218: 0, 

oder das Licht braucht 8 = 495.218 ^ Zeitsecuoden , von 
dem Gestirn zur Erde zu kommeo* 

Ferner^ ist 

86400s essmix^ 

oder die Bewegung des Gestirns in dieser Zeit d ist gleich , 

*~ 'Siiöö" ö'O^S?* Dl z/, und dieser Werth von x ist 
also auch, nach dem Vorhergehenden, der Unterschied zwi- 
schen dem wahren Orte des Gestirns zur Zeit T 9 und dem 
schcinbarert Orte desselben zu der Beobachtungszeit t. Ist 
daher a die wahre LIinge oder Breite oder R^ctascensioii . • 
des Gestirns und a' die scheinbare oder beöbachtete Länge ^ 
oder Breite . . desselben , und ist m die tägliche Verände- 
rung dieser Länge , Breite . . so hat man \ 

'asa'-f-o.ooö?! m^. ^ 
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ISiinmt die Länge, Breite ; . des (restinis ab , so ist ia 
der letzten Gleichung die Grösse m negativ. 

Für die Sonne ist und m sss 5547"5 , also 

wahre Länge 0 ssscbeinb. Länge 0 + 2o". 255 
wie zuvor. 

Unsere Sonnentafeln geben schon diese scheinbare ^ , 
durch die Aberration veränderte Länge der Sonne an« Hat 

man also die scheinbare Länge, Breite, Rectascensioh . . . 
eines beweglichen Gestirns oder die Grosse a zur Zeit t be- 
obachtet, und will man für dieselbe Zeit t die wählte Länge 
oder die Grösse a des Gestirns hahen » so ist 
a=a' 4-0.00571 m /I und filr dieselbe Zeit t gehört die 
wahre Länge L der Sonne 

Ls=:L' + 2o'.255, 

wo V die für die Zeit t aus den Tafeln berechnete oder die 
tabellarische LUnge der Sonne bezeichnet. 

7. §. Wir ^vullen nun, zum bequemem Gebrauclie bey 
den Beobachtungen f die bisher betrachteten Änderungen <» 
welche die Rectascension und die Poldistanz der Fixsterne 
durch die Präcession) Nutation und Aberration erfahren « 
zusammenstellen. 

JSennt man a und p die mittlere Rectascension und Pol- 
distanz eines Sterns, wie man sie in den sogenannten Stern- 
katalogen verzeichnet findet , und ist eben so a' und p' die 
scheinbare oder beobachtete Rectascension und Poldistanz 
dieses Sterns , ® die Länge der Sonne und Q die Länge des 
aufsteigenden Knotens der Mondsbahn , so hat man « wenn 
man was immer hinreicht , die Excentricität < der Erdbahn 
gleich Null setzt, 

a'— a = (46". o545+ 20". o5G2 Sin a Caig p), t 

€os e Co« a 

. — *2o.255 — — Cos0, 

Sm«Siu0 

— 20*2bb — » 

— o.^5öCosaCotg pCos 2 0 , * 

«^(i •22-|-o.ö5CotgpSina)Sin2 09 
^ (i5 . 39-h 6; 68 Colg p Sin a) Sin ß , 
-^(8. 98 Co lg pOosaCos.ß , 
p'— p=— 2o.o5ö2Cosa*ty 
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+ 2o. 255 Cosp Sinaöm 0, 

*fp 2o . 255 (tg e Sin p — Cos p Sin a) Cos e Cos Q , 

-f*o «55 Cos a Sin 2 0, 

— - 0.5B Sin a Cos 2 O , 
+ 6.68 Cosa Sin ß , 

— Ö.gÖSinaCoa $2* 
Von diesen beiden Ausdrücken enthalten die xwey er- 
sten Zeilen die Präcession für rias Jahr i835, die mit'der' 
Anzahl t der seit der Epoche der Tafeln verflossenen Jahre 
roultipficirt werden muss. Die zweyte und dritte Zeile ent- 
s hält die Aberration , ond die drey letzten die l^tttlitipn^Die 
Schiefe der Ecliptik für i835 ist e = 23" 27' 39". 

Ex. Man suche den scheinbaren Ort vony Pegasi für den 
i5. May 1827. Für diesen Tag ist die Länge der Sonne 
0 SS 52^ S5\ und die des aufsteigenden IKlondknotens 
ß s= 223" 53'. Der Stemkatalog gibt fiir den Anfang des Jab«! 
res 1828 den mittleren Ort dieses Sterns 

a=i°5'52"5o 

< Hier ist t ^ 1827 .57 — 1828= — o:63. Man hat daher 

nach den vorhergehenden Gleichungen 

ass; i'-ö'öa 'öo. . 
Pr'dcession — 29.08 

Von 0 abhängig. Glieder — - a3 . o5 
Von ß abhängig. Glieder + 12 ,3o 



p = 75o46' 23 "90 
rf* X2.63 
+ 9.30 
— 4.5o 



* ' ' a'« i*ö'22".67 'p'=75*46'4i"v33 

lind diese scheinbare Rectascension a'und Poldistanz p' hatte 
der Stern am tö«May 1827, daher auch der an diesem Tage 
beobachtete Ort desselben mit diesen Grössen a' und p' verr 
glichen werden muss. (Eine Tafel dieser Reductionen für die 
vorzüglichsten Sterne findet man im VIII» Theile der Annaf 
ien der Sternwarte von WienO 
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Vörie suug IX4 

* * 

■ 

'Barallaxe.,. 

' i.§.Da wir die Gestirne von verscliiedenen Puncten - 
der Oberfläche der Erde beobachten^ so ist es, zurVerglei- 
chung dieser BeobachtuDgen, aoth wendig « sie alle auf einen 
gemeinschaftliGhen Vunct, f^r welchen man den Mittelpunot 
der Erde gewählt hat, zu reduciren. Man nennt den Unter- 
schied der Längen, Breiton • • • der Gestirne, wie sie aus 
einem Pooct der Oberfläche und .aus dem Mittelpuncte der 
Erde gesehen werden i die Parallaxe der Länge, Breite 
des Gestirns für den Ort des Beobachters. 

Wir wollen die £rde als einen Körper annehmen > der 
durch die Umdrehung einer Ellipse um ihre kleine Axe ent- 
standen ist. Sey 2a die grosse, und 2 b die kleine- Axe dieser 
Ellipse und r tlio Entfernung des Beobachters von dem Mit- 
telpuncte der Erde , y der Winkel der r mit a und endlich 9' 
der Winkel der JSformale des EUipsoids in dem Orte des Be- 
obachters mit at also 9' die Polhöhe des Beobachtungsortes 
(S. lÖ) und 9 die sogenannte geocentrische Polhöhe. 

Man fälle ein Loth y von dem Beobachtungsorte senk- 
recht auf a^ und nenne x das Stück der grossen Axe Zwischen 
4lem Mittelpuncte der Ellipse und dem Lothe y , so wie % 
das Stück der grossen Axe zwischen der Normale und dem- 
selben Lothe so hat man 

b«x y y a}y 

^"="^r»tgy = -undtg5»'= j - , 

♦ « 
woraus folgt 

a» — b' 

* pder auch wennm = ^ . , ist« 
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und durch dieae Ausdrücke fmdet man 9 aos der beobachte« 
ten Polhohe 9'. • / 

Weiter ist die bekannte Gleichung der Ellipse 

oder da man hat y =s - ; xtg^»', . 



1 4- tg» 9 

also auch r'=sx' + y*= — r — - — « a' oder endlich 

rsa V ~" V A«-4-b»tg'9' * 

and dtrrch diese Gleichung findet man die Entfernung r dei 

Beobachters von dem Mittpl|uiacte der Erde. 

ü^ach den neuesten Bestimmungen ist a = 6376606 und 
b = 63562i5 Meter, also die Abplattung der Erde 

• • » — b 1 

— r — =^ : . Ist also z,B. 

o 311.7s 

r 

/ f SO findet man 9 — 9' • • • . log- 

4o* 10' 5o" 9*9§9429 

" 60 10 5i 9.999188 ' 

60 y 53 9 -99%^9 

L Sey p die Entfernung des Gestirns von dem Mittel- 
puncte der Erde .und von dem Beobachter auf der Ober« 
iUche der Erde, und, wie zuvor, r die Entfernung des Be- 
obachters selbst von dem Mittelpuncte der Erde. Nimmt man 
die Verhältnisse der drey Grössen a, r und p so an« dass 
man hat 

a t 

SinUs- und StntSs * 

P ^ P 
so ist, wie man sieht, Jl der Winkel, unter weichem aus dem 

Mittelpuncte des Gestirns die halbe grosse Axe a der Erde 

gesehen wird, so wie t3 die aus dem Gestirne gesehene 

scheinbare Grösse von r bezeichnet, vorausgesetzt, dass in 
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beyden Fallen das Gestirn in dem Horizonte des Beobachters 
steht. Man nennt 17. die Horizontalparallaxe des 
Äquators, und ci>die Horizontalparallaxe des Be- 

p Dacht erstund man hat Sinio^ ~ Stn 17. 

a 

II. Nennt man eben so ^ den Winkel , unter welchem 
der Halbmessei' des Gestirns aus dem Mittelpuncte,^ und 
unter welchem er von dem Beobachter auf der Qberftäche 
der Erde gesehen wird, so ist p Sin ^=p'Sin-^' oder . 

j|. $• Es werde nun , wie bej der Aberration, die M^bre, 
oder geocentrische d. h. aus dem Mittelpuncte der Erde gese^ 

heneLage des Gestirns durch die beyden Winkel a iind b; die 
scheinbare öder von der Oberfläche der Erde gesehene Lage 
desselben aber durch a'u» b' und endlich die Lage des Beobach- 
ters gegen den Mitte) punct der Erde durch die analogen Win- 
kel A und B gegeben, so hat man, wie durt, wenn man auf 

r Sio o 

die in §. i gegebenen Gleichungen Sin ""^ SipA 

Rücksicht nimmt, undN einen willkürlichen Winkel seyn lässt, 

, Siiib'Cos(a' — N) * SiubCos(a— N) 

■ T » > 1 III III t 

Sind' SinA 
' SintgSittB CQs(A^Ii) 

^ 

bmb'öm (a * — K) Sia b Sin — N) 

SinA' SiaA 

Sin;7;SinnSin(A— N) 

+ «i^I 

Cofi b' Cos b Sin'toCosB , ^ 

SinÄ^ Sia A Siäüi "^^^ 
und daraus werden sich nun, wie 5.82 alle hiefaer gehören- 
den Anfif^aben auflösen lassen. Um Wiederholungen zu ver- 
meiden, wo Ilen wir hier nur die vorzüglichsten dieser Auf^ 
lösungen kurz adzeigen. 

5. §. Ist a SS Gl), a'ssoo'das wahre und scheinbare Azi- 
mut undb = z, b ' = z' die wahre und scheinbare Zcnilhdi- 
stanz, so ist Bs^'-— ^ und, da der Beobachter immer in 
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seinem. Meridian steht ^ A^Of und man hat, wenn man 
z. B. M s^o"* setst 

Sin % Cos » — Sia tS Sio (9^— f ) 

(Cos « — Sin u> Cos (^f— ^)) Sin 

^ SinzSinii ^ 

Sin A Sin u ' j>ui x' 

Sin ^ « c. — ^r: • 

Sin s Sxn » 

Diesfe Gleichungen gebßn also 00' z aus to uml z. l'ür 
9)' — 9=0 d.h. für die kugelförmige Erde ist «)'=a) 
oder die Parallaxe des Azimuts ist Null und 

Cotg 2 ss= oder annähernd 9 wenn fS nur klem 

ist, z' — z =toSin2'und eben so ^ = +SincöCos2). 

I. Nach den drey letzten Gleichungen kann man z' nur 
aus t«> und «0' linden, und die Berechnung von setzt. so- 
wohl als bekannt voratis. Man kann aber auch' andere 
Ausdrücke finden, welche die scheinbaren Grossen oi'z' undz/* 
bloss durch die wahren oo z und zl geben« Wenn man nämlich 
die drey letzten Gleichungen des §. % quadrirt und addirt, so 
erhält man sofort 

Sinzrss > _ 

^1 H-Siu* — 3 Sin t5 Cos ^ 

wo Cos '^sCosz Cös (9'— "9») + Sin z Sin (9»' — ^) Cos 0» ist. 

Kennt man eben so M\ so findet man und z' aus den» 

Gieichuugeu 

Sin z' Cos 0»' — N; = (Sia a Cos (<» — K) 

— Sin«sfSin(y' — ^^CusJ^j, 
SinA' 

Sin z'Sin («' — N; == -gr^^ (Sin « Sin (« — K) 

+ SitttS Sin (9'— 9) SinN). 

II. Das Verfahren in 1 führt gleichsam von selbst auf 
die Auflösung der umgekehrten Aufgabe. Ist nämlich aus den 
unmittelbaren Beobachtun'gen die Grösse co' und z' und ^und 

überdiüss (da p nicht JjeoLachlet werden kann) aus den Tafeln 

■ 

r 

die Grösse p = _ bekannt, so findet man die Grössen <•>• 
z imd ^ auf , folgende Art: 
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Die Summe der Quadrate der drey letzteo Gleichungea 
in §• 2 gibt auch 

wenn CosTf»' = Cosz' Cos (y' — ^) -|- Sin z' Sin (9'— 9)Gos 0»' isL 
Löst man diese in Beziehung auf p' quadratische Glei- 
chung auf, 80 ist 

^ Ä V 1 — Sin* 55 Sin* f ^ Sin ts Cos f und 

^ V 1 — Sin' r5 Sin» t|;'4- Sin* Co* 4»', » 

wodurch also die Verhältnisse und ireeeben werden* ' 
Setzt man dann« analog mit dem Vorhergehenden 

•^ÄSÜincü'j so erhält man 

^\ ^ Sin 7/ Cos («'— JN J -f. Sil! 55' Siu (<i>' — Co« N * 

_ (Cos -f> Sin Cos (y^ — y)) Co* — N) 
C o t g z ^ .gj^ ^ Co» (»^ — N) -I- Sin t5' Sin (y' — y ) Co» » 
^. Co»»— Sin to Cos (9'— 0) 

Gosx 

^ Co» Sin Cos (9'— y) • 

■ Ex. Sey 00=80% 2=60, ?;o = 5 und ^—3** gegeben, 
und die angenommene sehr starke Differenz der beyden Pol- 
höhen I^inunt man die beobachtete Polhöhe 

a — b 1. 

f*ss5o% so ist die Abplattung = und daher 

t r = o.9Ö()9 und p = 11 .353r* 
Mit diesen gegebenen Werthen von ai^z^^^^'^^ und 4/ 
6ndet man nach den ersten Gleichungen des $.5 
scheinbares Azimut ' «o'ss 80" 5' 67^0 

- Zenithdistanz z' = 64 5o 17 .5 

- - Halbmesser ^' = 3 7 4o ,3 
Kimmtman aber diese scheinbaren Grössen «»',z',^ ab 

gegeben an« so findet man nach §*3II 

• s 0.9591640 uod damit 
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«> = 79 59 59".86 
z =60" o' o'.oß 
^ =3 S"" o' o" wie zuvor. 

; III. Da aber fiir alle uns bekannten Gestirne die Grösse ' 
to nur klein ist, und da sie selbst bey dem Monde, dem uns 
nächsten Himmelskörper« nur i"* 1' 52" betragen kann, so 
wird es yortheilhaft seyn« die vorhergehenden Probleme durch 
Reiheo aufzu lösen, die nach Potenzen von tS fortgehen. ' 

Aus den Gleichungen des §. 2 folgt * 

San Sin (9'— f ) Sin «» 

tg(ai — •fiojs Siaz — Sin u> Sin (9' — 9)Coi« 

Wenden wir darauf das bey der Lehre der Aberration 
S. 83 gegebene Verfahren an , so hat man 

a» = PSin«o+T^'^in2«*»+iP^^^Q3a»+*... 
SinGfSui(f'— 9) , 

Eben so geben die allgemeinen Gleichungen des $.^f % 
wenn man JN sss setzt • , 

(Cosa — Sin^Gos(9'— 9})CoSi!!^II^ 

cotgz' SS — : ! . 

Sio z Cos ■ — Sin oj Sin (^'-r-f) Cos— j — 

tg z — • tg «' 

Sucht man daraus tg (z — z') =. ^HmTmi»' * 
so erhält man 

SingCo«(9^^y) ^^ 

^r-- Cos(z+^) 

tg(z— z3=:' 



wenn man der Kürze wegen seut 

Cos 



Sin S> Co« (9' — 9) 

X— 55j^j Sin(t4-f; 



* Cos 

t 

Vergleicht man diesen Ausdruck von tg (zr-* z') mit den 
in Sm 83 gegebenen Gleichungen » so erhält man 
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z— 2 = Cos (z + f ) 4- 1 Q« Sin 2 (z-H) — i Cos 3 (z+f ) 

s= g. — ; r- ist 

Kennt man so 0»' und z** durch Hülfe der beyden vorher- 
gehenden Reihen , so hat man .auch ^ aus 

Sin o' Coi s . 
* am » Co« t ^ 

Ähnliche Reihen könnte man auch fUr die umgekehrte 

Aufgabe findea, bey der wir uns aber iiier nicht länger auf- 
halten^ wollen. 

4. §. Ist in den Gleichungen des $.2 a = a, a'sa' die 
, wahre und scheinbare Rectascenkion desGestirns« und b«=p^ 
h' =5 p' die wahre und scheinbare Poldislanz desselben, so ist 
die Poldislanz des Beobachters B = 90 — 9 und dessen Rect- 
ascension A= tf wo t die- Sternzeit der Beobachtung ist, 

^ Setzt man dann N = o^ so ist 

SiapSin a— Sin C>Cof 98101 - 
* • ^8»*^ SinpCosa — Sin coCos 9 Cos t * 

(Cos p — Sin c5 Siu f ) Cos 
^O^S P = Sin p Cos • ^ SiD S5.Cot 9 Co» t * 

StB A Sm p' Cos a' 

Sin^'ssB"^: — -^^ 7^ — 

ompOosa — oia u3 Cos 9 Coa t ^ 

^etzt man aber ]S[ = t — 90% so hat man 

, ' Sin p Cos (f — n) — Sin tÖ Cos 9' 

. Cotg(t-a')=- si,psi.(t-.) » 

(Cos p — Sin a5<^^i^) Sin(t — a') 

y cotgp'=^^ siirfsroTTz;) » 

StnASinp'Sib (t>-a') 
Sin^ « ■ ■ " ^T— 7; r— * 

5in p dm (t — a) 

I« Auch hat man unmittelbar 

SiaA ^ 



SinJ' 



V 1 -i-Siii» u> — s Sia CS Co« 4» * 

wo Cos ^ s Sinp Cosf Cos (a t) + Cos p Sin f ist, uhcl 

dann ist 
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SinA' 

Sinp'Cos(a' — H) = gj^-^[Sinp Co&(a — N) 
— Sm ö Cos 9 Cos (t— N)] , 

Sin^p'Sin (a'— N) = [Sin p Sin (a— N) 

— Sin t5 Cos 9 Sin , 
wo N eine willkürliche Grosse bezeichnet; 

II. Für die Auflösung derselben Aufgabe durch Reihen 
endlich hat man 

a'— a = P Sin (a^t) +iP' Sin 2 (a— t)+iP' SinS (a--t)+ 
p- p'=: Q Cos (p+^) + ^Sin2(p+^) 

. ' — iQ'Cos(p + ^) — iQ'Sin4(pi-V)++» 

SiocüCoso 
\vü P = r: ^ , 

^ a 
Cos ~— * 

* # Ä A Sin oj Sin 9 

co.it — —y ■ 

oder endlich, wenn man bey der ersten Potenz von.tS ste* 
hen bleibt, • 



CO Cos 9Sin(ii — t) 
Stop 

p'_p=; 55 (Sin p Sin 9 — Cos p Cos 9 Cos (t — 

5.§. Ist in den allgemeiinen Gleichungen <)es §.2 assX, 

a = V die wahre und scheinbare IiHnge , und hssT^ b'««' 
die wahre und scheinbare Distanz des Gestirns vom Pole der 
Ecliptik) so sey auch As=L und B&B die Länge und Fol- 
distanz des Zeniths oder des Punctes d^s Minimclst nach 
welchem die verlängerte Distanz r des Beobachter» von dem 
Milteipuncte der Erde gerichtet ist Setzt man dann N = o, 
so erhält man 

Sio ^ Sin I — Sin IgSinB Sin L 
^ lg V=S= gjjj ^ Sin t3 Sin B Co«L ' 

(Co* TT — Sin 00 Cos B) Co» X' 
Cotg;r'= Sin «c Gcs X — Sin S> Sm¥Co» ' ' 

SmASinic^ConX* 
Sin^s SianCoU — Sin wi>mBCoÄL* ' 

I. 7 
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SeUX man äber N&sL — gof so ist . 

Sin t: Cos (L — X) — SinicSmB 
' Cotg(L— a,')s=: : Sin 7C Sin (L — X) ' 

Cütgjc'=-- SmicSiii(L-X) ♦ 

SinASinit'SiQ(L — X') 
= . Süi«Siii(L-A) 

■ 

I. Auch hat man unmittelbar 



Sin-^' = 



. WO Cos^sSin?rSiaBCos(A. — L) + GossCosB ist« 
und dann 

SinA' 

Sin«' Cos (V — N) == [Sin * Cos (X — N) 

^ Sin X3 Sin B Cos (L — N)] , 
SinA' 

Sin m' Sin (X'—m) = ^— [Sin « Stn (il — H) 
, . — SiuöSinBSin (L — N)]. 
II. Für die Auflösung dieser Aufgaben durch Reihen 

aber ist , ^ 

%B P Sin (31 — L) + iP' Sin a (il— L) 
+iP'Sin3(Ä, — L)4- 

JT — «'ssQCos(^r + if) + iQ'Sin2(T4-i^) 

Q' Cos 3 (« — i Qt Sin 4 +. 

Sint5SiiiB 
WoPs * 



Cos 



Sin ff * 



> s SintsGosB 
a 

oder« wenn man bey der ersten Potena von XS stehen bleibt« 

^ öSinBSin (X—L) 

^'-^= — sfalS 

W*— TT = (Sin TT CüsB — Cos JT Sin BCüs (A. — L)). 
nL DieXänge L und PoldisUnz B des Zcoiths 6ndet 
iban (nach S. 3o) aus den Aiisdräcken 
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Sin B Cos L SS Co8 1 Cos 9 

Sin B Sin L s: Sin t Cos 9 Cos e 4- Sin 9 Sin e 

)s B = — Sin t Cos ^ Sin e + Sin f Cos e, 
wo e die Schiefe der Ecliptik bezeichnet. Zur Rechnung be-^ 
quemer sind folgende Gleichungen (S. 29) 

tgmsSintCotg^ 

Sin (m -4* 

.tgLss — ^: tgt» 

Slam . 

Cos (tu -4^ e) 
CosB=» -ciTmT Sin?. . 

IV. Auch kann man die Berechnung der Grössen L und 
JB ganz übergehen. Subsliluirt man nämlich die Werthe von. 
Sin B Cos L, Sin B Sin L und Cos B aus III in den drey er«, 
sten Gleichungen des $. 5« so erhält inan « wenn man der 
K.ürze wegen ' , - 

tgx = Cotg9Sint setzt, 
I Siiiic.SiuA. — Sin Xt>Sin 9 Sin (e H-^) 3ec X 

Iß'^'^ Sin IT Cos X — Sl a u> Cos f Cos t 

[Co6«^Sin oj Sin 9 Co« (e 4- x) See x] CosX' 
Cotg «' SÄ SiaTcCosX — Siii Q Go«"7CÖri 

Sin ACos V£>io«* 
Sin ^ =s*jjin ^ X.-Siii £5 Cos 9C0S t ' 

Verwandelt man in diesen drey Gleichungen die Gros- 
sen \9 X und e in a, p und o, so erhält man die drey er- ^ 
sten Gleichangcn des $. 4; und verwandelt man die Grös- 
sen X und ir in 90-— «> und 's« und setzt tiberdiesfs 1^90« 
und 90-|-e:==y' so erhält man die drey ersten Gleichungen^ 

des §.3 ' ^ 

Ex. Sey ;i = 1 öi* 4<i' Sä". 5, * = 4«' 3^"- 8 
t5=so'59'27".'7, e = 23*2b'o".Ö, J = o* i6' i5". 5 und 

t = 209" 46' 7". 9 1 y = 49** 53 43 . 9 gegeben, so findet man 
nach den drey letzten Gleichungen 

x'« i8i* 4ff 5 4 , jr' « 8Ö*3o'öff'. 7 ttnd^=o» 16 25" 6 

6. §. Endlich kann man auch aus der wahren Lage x 
des Gestirns gegen die EcUp'tik unmittelbar die scheinbare 
Lage a', p' desselben gegen den Äquator ableiten. Da diese 

Ausdrücke in der Anwendung oft nützlich sirul , so wollen 
wir sie xum Beschlüsse dieses Gegenstandes aufsuchen. 

7 
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Aus den drey senkrechten Goordinaten 
XspSinirCos^^ Ys'pSinirSm^« ZspGosir, 

welche die Lap;e des Gestirns gegen den Mittelpunct der 
Erde in Beziehung auf die Ecliptik bestimmen^ wird man 
die Goordinaten X' Y' Z\ welche die Lage des Gestirns ge- 
gen den Mittelpunct der Erde in Beziehung auf den Äquator 
bc&timnicn > durch die Gleichungen finden 

y' = YCose— ZSine 
Z'»ZGose+XSine. ' 
Die Lage des Beobaehters gegen den Mittelpunct der 
Erde aber wird, ebenfalls in Beziehung auf den Äquator, 
darch die den X' Y Z' parallelen Goordinaten bestimmt 
xsrCos^Gost^ yssrCos^Sint, zssrSin^ 

und daraus folgt unmittolbar iür die Bestimmung der schein* 
baren Grössen a p' und p' oder ^ 

X' — -x=p'Sin p' Cos a' 
Y'— yssp'Sin p' Sina' 
Z' — z SS p' Cos p'. 

Setzt man also der Kürze wegen tgu = tg?rSin^, so er- 
hält man 

Cos TS Sin (u — e) See u ~- Sin (^os^ Sint , 
tga Sil» ff Cot X — Sin X5 Cos 9 Cos t ^' 

[Co» w Cos (u — e) See 11 — Sin tS Sin ^^Cos «* 
Gotgp — Sin 7: Cos X — Sm oü Cos 9 Cot t ' 

Sin A.Cosa' Sin p* 
Sin// SinicCosX— Öini3Co«9 Cost 
Ex. Ist X r= gS** 37' 26" , ?r = 88° 59' 3l" , C = 1° o' 43" • 
e=r23^27'59'\ 2^=0*» 33' 12% t=i83'' iv'öT' und 
4g** 65' 44' gegeben, so findet man durch die drej letz- 
ten Gleichungen 

a' = 93' i5'5i",. p'=66«i6'54" und ^=o''33'a4". 
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Vorlesung X. 



Rc/raetion. 

Wenn maD die die Erde umgeben de* Atmosphäre 

als aus concentrischen Schichten bestehend annimmt, dercu 
Dichte nach einem gewissen Gesetze veränderlich ist« so wird 
ein Lichtstrahl« wenn er einer dieser Schichten sehr nahe 
kömmt 9 von derselben in einer Richtung angexogen werden« 
welche auf der Oberfläche dieser Schichte in dem Puncte, 
in weichem das Licht der Schichte be^>egnet, senKrechl steht,^ 
wenn die Wirkung der ILörper auf das Licht nur in sehr 
kleiaen Entfernungen merkbar ist. Sind also x und y die 
senkrechten Coordinatcn eines Lichtpunctes ^ wodurch die 
Entfernung desselben von einer jener atmosphärischen 
Schichten ausgedrückt wird, und nimmt man die Axe der x 
parallel mit der die Schichte, in dem Einfallspuncte beriili- 
renden Ebene und die Ebene der x y als diejenige an , wel- 
che durch die P^ormale der Schichte in dem Berührungs- 
puncte und durch die Richtung des Lichtstrahls geht, so hat 
man« nach den ersten Gründen der Mechanik« die Glei* 
chungen 

^^=p« ^ ' 
df^"*^» 

wo P die Kraft bezeichnet« mit welcher das Licht in der 

Richtung der y von der Schiefe angezogen wird, und wo dt 
das Element der Zeit ist. Multiplicirt man die erste dieser 
Gleichungen durch dx und. die sweyte durch dy\ so gibt 
die Summe ihre Integrale 

dx*H-dy* ' 

— 5Pjr^=«/Pdy+Constant 
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Myo die Constanlte die Geschwindigkeit des Lichtes in der 
Entfernung von der Schichte aasdriickt, in welcher dieWit* 

kung der Schichle auf das hiebt noch nicht angefangen hat, 
oder für welche t = o ist. XSenat man also c die Geschwin- 
digkeit des Lichts im leeren Raanl/e und v die Geschwindig- 
keit desselben in irgend einem iPnncte der Atmosphäre, so 

geht die letzte Gleichung in folgende über 

V'ssc'+,a/Pdy. 

Das Integral /Pdy wird irgend eine^nnction der Dichte 
^ der Luft seyn ) daher wir dieses Integral durch 2kp vor- 
stellen wollen f wo k ein noch zu hestimmender Factor ist« 
so dass man hat 

Ist nun u das Loth aus dem, Mittel puncte der Erde auf 
die Tangente der Curve ^ welche der Lichtpunct in der At- 
mosphäre beschreibt, so hat man, da sich bekanntlich bey 

allen lievve^ungen durch Centralkräfie die Geschwindigkeiten 

verkehrt, wie die Lothe aus dem Centralpuncle auf die Tan* 

gente der Bahn verhalten 

S S 
u = - oder u ^ 



wo S eine Constante bezeichnet. Um diese Constantc zu be- 
stimmen, sey z die scheinbare oder beobachtete Zenilhdi- 
stanz des Sterns und a der Halbmesser der Erde, so ist » 
wenn det Lichtstrahl die Erde berührt, u's=aSin z und zu- 
gleich, wenn die Dichte der Atmosphäre an der Oberfl'äche 

S 

der Erde gleich der Einheit gesetzt, wird, u' = ^-^ . 

Setzt man beyde Ausdrücke von u' gleich , und nimmt man 
auch den Halbmesser der Erde für die Einheit der Entfer* 
Qungen an , so ist 



S Sin z . vV-|-4k und daher die vorhergehende Gleichung 



Sin X . 1 
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Nenol milii aber dr deft Winkel» welchen sw^ey nächste 
TimgeDtea der Gurve unter sich bilden % so hat man 

du 

dr=5 . 

wo (i-f-x) die Entfernung des Pnnctes derCiirve von dem 
Mittetpnncte der Erde, und dr das Element der Krüm-, 

mung jener Gurve, also auch das Element der gesuchten 
Kefraction r bezeichnest Substituirt man in der letzten Glei- 
chung' den vorhergehenden Werth von n« so hat mant da 
aimdp . 
— ITi 



dpSinz. y i+— 
■ 

4kp. . / 4 kp 4k 

V (»+«)*(»+ -5r)-(»+T-^ Sin-., 

und das Integral dieses Ausdruckes wird die gesuchte i^e- 
fractSon r geben. 

I« Um diese Gleichung leichter su integriren f 

t ak . 4k ' t«t 

— — =s 1 -i-a und - . 8S8 aoder — = ^ ao hat 

man 



— dp Sinz 



3, 

oder wenn man Zähler und JXenner durch (l— a)(l — 2 «) » 
multipUcirt * 

^adp (t— s)Sia« 

drs=» ^ 

(i^2aH-2ot|>)y^z-« 2a+2ap — (i — «)' i>iu\i 

Da aber die Grösse a gegen die Einheit sehr klein ist 
(man hat nach 'den Beobachtungen nahe aso;ooo89)t so ist 

von fi — 2a-f-a2p) der grosste Werth gleich i rürp=i 

und eben so der kleinste Werth gleich i — 2a fürp^o, 
so dass man statt dieser Grösse (i«— 2a-|-2ap) ohne merk» 
liehen Fehler das Mittel ans jenen bejden Sluasersten Wer- 
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then, oder die Grösse (i — a) nehmen kann. Da endlich 
audb • gegen die Eiaheit sehr klein ist, so wird man ^ die 
Grössen a s und s* vernachlässigen können, und daher statt 
der tttztea Gleichung die folgende erhalten 

— ' d p SiiJ X i 

d r=. oder endlich 

— — d o Siu '/. 

1 ~ a » 

drs= — . t 



V 2 s — 2 a (i— p) (i — äs) Cos* z 

2. §. Um diesen Ausdruck zu integriren , muss man zu- 
erst die Abhängigkeit der Grössen p und s oder man muss 
das «Gesetz kennen , nach welchem die Dichte der Atmo- 
sphäre von der äöhe derselben übe> der Erde abhangt. 
Aliein dieses Gesetz ist noch unbekannt. Nehmen wir indes- 
sen an s = ß (i — p), wo ß eine constanle Grosse bezeich- 
nen soll > so wird die letzte Crieichung 

ad p ■ ' 

dr« - ' ; ■ , : ' ' " " 



4r« 



1 — a 



Integrirt man diesen Ausdruck nach der bekannten 
Formel 

d X 2 



p-^ «-.p^VA — Bx> 



so erhält man 



r =:Const 4- — — .\/ Co«« »+2 ß Sin» »—2 cw— {aß öia' si--2 a) p* 
ß Sin* ' — * 



Kimmt man dieses Integral zwischen den beyden Gren- 
zen p s o und p SS 1 f so erhält man 
g 

^ Sin* • 
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2 a 
Sia 



io5 



Cos % -f- ^ Cos' 8 p Sin* s a 

2 C( 



oder endlich 



/ Sin« 



■ I 



Cos z -hV 2 a) -h (l— 2 ^) Cos* S 

Da nach den Beobaditungen die Gröfise ß nur klein und 
nahe gleich o*oo3 ist« so ist i— 3/8^0*^96 oder nahe 
gleich der Einheit« und wir werden daher in dein Nenner 

des lelzten Ausdruckes um so mehr (1 — 2 ß) Cos' z = Cos ' z 
setZ4*n können»« da für grössere Zenithüistanzen der Einfluss' 
dieses Ghedes nur* sehr kldn ist. Mao hat sonach fiir die ge- 
suchte Refraction r den Ausdruck 

2 a 

8m% 



(i— a)Sini' 



Cosx-f.\/ 2(ß — a) + Co8'x 

I<Iimmt man nach den neuesten Bestimmungen die Gros* 
sea 0=0.00029128 und j8 =0.00229128« so ist 

120''* 2 Sinm 

r=. ^ . . (!') 

Coa s-l- V o . 004+Co»' s 

Um diesem Ausdrucke eine zur Rechnung bequemere 

\^o<oo4 

GesUit SU geben« sey taogf s=— grj^, so. ist 

ISO". S 'b 

r= Sin z taug - . . • (1") 

V0.004 

und nach dieser letzten Gleichung ist die Tafel XIX von 
z «8 o bis z SS 85"* berechnet worden. 

3. §• Die letzte Gleichung derS. io3i die wir so eben un- 
ter der Vuraussetzung s = ß (1 — p) int.egrirt haben, lässt sich 
auch noch in dem Falle integriren , wenn man zwischen s 
und p die Bedingungsgleichung aufstellt 

1 — s=[i— 2a(i-.p)]-, 

1^0 m eine willkürliche Grösse ist* Setzt man nämlich der 
Kürze wegen 



£1 — 2«(i— />)] Sinz = «i« 



i«0 - 

i 

•o geht jene Gleichung ia folgende über 

— 'du 

^ " dr= • 

Integrirt man diesen Ausdruck von p ^ o bis p s i « 
das heisstf Yon a>s=Sinz bis 

Sia % - • • 



T^iTT =(» 2 o) Sinz» 



so erbält man 



s 



r= gn^x — ArcSin[(i— 2a) .Sinz]) oder 



Sin lz^(t m — 1 ) r] ss(i — Sa) Sin z , 
wofflr man dt r Kürze wegen setzen kann 

MSmz=Sin(z— Nr) . . . (II), 

wo M und V conslante Grössen 9>nd. Diese Form (II) der^ 
Refraclion hat' zuerst Simpson gefunden. Sia gibt 

Sin z : Sin (z — N r)s=s i : M oder - 

Sinz + Sio(a— Nr):Sinz — Sin (»— Nr) = i-tM: i— M 
oder 

IS i^M IN" 

welches die von Bradlcy aulgestellle Form ist, die sich auch 
auf die Gestalt r=Atgz — Btg'z + ^^'z — bringen lässt» 
L Auch lassen sich die Gleichungen (II) oder (III) durch 
eine einfache Transformation auf die Gleichung (I) zurück* 
Vfiihren. Die Gleichung (II) gibt n'ämlich 

M Sin zs Sin z Cos N r 9~ Cos z Sin N r. 

Setzt man in diesem Ausdrucke Sin Nr »Nr Sin i"ond 

Cos Nr = i — fN'r'Sin' i , so erhält man für r eioje qua- 
dratische Gleichung > und daraus ^ 

, i ^Gosa-f-V^a(i — M)$ia>zH-Cos*« 
NrSini":^^ ' — • 

oder wenn man diesen Ausdruck durch 



Co&^4"y^2(i — M)$in^z4-Cos' z muiuplicirt und dividirt, 
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2(1— M)Siiiz , , 



Co§» 4- V 2 (i — M>Siii« z -t- Co»« X 

oder da M nahe gleich dor Einheit ist, annähernd wie zuvor 

£(1 — M)Smm 

. INSiui~ 



Cosz + \/2(i— M)H- Co«»» 
vrolches wieder die Form (I) ist Seut mao 

' li Sin s=ss^o". S und 2(i — M) = o.oo4f so fiodet man 
'/ ^ »1=0.998 und N = 6.864052, 

und mit diesen Werihen von M und N geben also die Glei- ^ 
cJiungen (II) oder (III) ebenfalls die Zahlen der Tafel XXX 
von z SSO bis 2^85% 

4. §. Diese Werthe von a und ß oder M und N « also' 
auch die daraus abgeleiteten Zahlen der Tafel beziehen sich- 
auf einen bestimmten Zustand der Atmosphäre, für welchen 
das Barömeter 28 Par« Zolle nnd das Quecksilber« Thermo- 
meter R^aumurs o Grade selgf. 

Nehmen wir nun an , dass für einen andern Zustand 
der Atmosphäre*, für weichen dieHühe des Barometers gleich 
h und die des Thermometers gleich t ist» die Kefraclioit 
gleich b' seyn soll» und setzen wir der Küne wegen Bs 28 
Par. Zolle. 

Man hat daher 

d r d r • 

^'*=''+'-dT+Cb~^^ db+- 

Settt tnan diesen Ausdruck zur bequemeren Berechnung 
durch Logariihnien gleich 

(i+mt)- W ' 
•o wird man die Werthe der 2>eyden Exponenten n und n 
auf folgende llVeise linden. 

Es ist (1 4-mt)'""s= 1 — nmt+ und eben so 

Ö"- /h 

und daher der letzte Ausdruck von r' 
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Vergleicht mao diesen Ausdruck mit dem vorhergehen- 
den oder mit • , . s 

dr /b dr 

SO erhält man ' 

» . , B , dr 

mr Ol f db 

' dr 

£$ ist daher aar noch übrig die Werthe von — und 

^ zu Sachen.. 

« ' / 

I. Es VW (§.s) * 

(1— a)Sin - Sin* 
raa V oder 

Cos »H- — a) + Cos* % 



2a {V^Ä — a) + Co«^ s — , Cos » J 

^=(i^«)sint''^«» Ttp:;) 

I^iinmt man an , dass die Ausdehnung eines Volumens 
atmosphärischer Luft für jeden Grad K^aumur gleich m 
&=o«oo455 sej, so wird man in dem letzten Ausdrucke von 
r, um die wahre Kectascension von r zu erhalten, die Grösse 

ßinfi(i + mt) 

ff ^ 

verwandeln. Bringt man diese Änderung von a wegen der 

S^leinheit von a nur in dem Zähler des Ausdruckes ' ■ an* 

SO erhält mao aus dem letzten Werihe von r für die wahre 
Refraction 
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Es war aber = i2o' . 2 und 



~ ssi5«8ii4; 



also ist auch * ^ ^ 

^ xgo</^55b5ias 

(i -i- m !)• B {V^ t H- (lö . 81x4 Cos ft)*-~i5 ^ 8xi4 Co» aj, 

und daraiis folgt,. 

d r' 2 na r* ^ 1900''» 63 Sin z 



dt iH-mt s(i -|-mt)'B\/n-mt-f-(i5.8ii4Co8'z)*» 

also auch, wenn man in diesen Ausdrucken ts=:o und b=ß 
öder r'sr setzt« 

dr r dr i900''.53 m Siox 



S V^i H~ (id . 81x4 Cos % )» 

- d r d r 

Substltttirt man diese Werthe von tt und t: in den 

ab dt 

vorhin gefundenen Aasdriicken von n und n\ so hat man 

9$oSias 

nssss*- undn'Bi, 

r V X + (x5^ 8xx4 Cos »)• 

und daher wenn r die mittlere Ilefraction der Tafel £ur 
B=26 und t:so ist« die wahre Befraction 

r' = r.__L_. 

(1 + ra t)° ■ ' 

II. Noch muss hen^erkt werden, dass die Höhe b des 
Barometers durch die von dem an seiner Scala hängenden 
oder durch die von dem inneren .Thermometer abfaSngen- 

de Correction auf die Temperatur des schmelzenden £ases 
gebracht werden muss , indem man die Grösse b d^rch 

X ' ' 

i+o.ooosa5t' nauitipiicirt. Ist also m = o .00455, 
.iii'so.ooo22S^, b die Höhe des Barometers in Par. Zolle 
und 1 1' die Höhe des äusseren und inneren Xh^rm- B^aum. 
so i&t * ' 
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5. §. Wir liabt n bisher nur die RcfractJon den Bcnharh- 
tungen gemäss bis z 05" dargestellt. Für grössere ZcniÜidi« 
stanxen gibt die ^leichuog (1) des §. 2 die Refraction gegen 
die beobachteten sn klein^ und es scheint daher notbwendig, 
die Refraction für die letzten fürd.Grade unter einer weniger 
beschränkten Hypothese für die Abhängigkeit der Grössen p 
und s» als in §. 2 geichehen ist» zu bestimmen« obschon 
auch dann die Beobachtungen der dem Horizonte zu nahen 
Gestirne nicht ganz befriedigend dargtjstellt werden , da die 
Dünste und Ungleichheiten der untersten Schichten der At» 
mosphMre zu viele Anomalien erzeugen , die sich der Rech« 
'nung nicht wohl unterwerfen lassen. Besse! nimmt in sei- • 

nem Fundam. astronomiae p sa *^ an> wo s die Basis 
der natürlichen Logarithmen ist« und bestimmt dai*aus eine 
sehr umstttndlirhe Formt»! , nach welcher auch die l. c. S. 45 

enthaltene Refractionstafel berechnet worden ist. Da diese 
Tafel die Beobachtungen sehr genau, darstellt . so ist es in* 
teressant « zu sehen « ob sie nicht auch durch eine einfachere 
Formet dargestellt werden kann. ' 

Die Gleichung I des §.2 hat die Gestalt 

ABSins 

Cos /. 4- \ -+- Cos' z 
wo A und ü coDStante Grössen und zwar B die Horizontal- 
Refraction för z s 90* bezeichnet. Nach Bessels erwähnten 
Tafel istBs=2i66".8. 

Da dieser Ausdruck die Picfrartion ^on z=:o bis z = 85' 
sehr genau darstellt, so ist es wahrs« hciniich « dass man da- 
durch auch die Refraction der fünf letzten Grade erhalten 
wird) wenn man in ihr die Grösse A mit den ' wachsenden 
Zcnithdistanzen nach irgend einem Gesclze langsam abneh- 
men lässt. Sey z. B. R^die mittlere Refraction der Tafel der 
Fund. astr. und 

Asa+bR + cR^+dR'. 

Um die Factoren a , b c , d zu bestimmen, findet man 
zuerst aus jenen Tafeln für kleinere Zenilhdistanzen, wo man 
die Grössen b^ c, d vernachlässigen kann« den Werth von 
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a SSO »05325. Kennt man dann für irgend einen gegebenen 
«grösseren Werth von z die Refraction r jener Tefel, so fin- 
det insA den Werth von A unmittelbar durch f}^ Crieichung 

(A^, oder bequemer durch die Ausdrücke « 

B 

tg'^= ~ Sinz und A= — G09z.tg2^« 

So geben die Tafeln fiir - . 
«ps7'7« ... ,Rs=s244 07 also auch A = 0.052713 
f 85 . i 584'« 61 0.060941 
89 i478".Ao Oi.o44öö8 

Substitttirt man diese Werthe von A und R nebst , 
a:^o.o5325 in der Gleichung 

A==:a+bR+cR'+dR% 

»o efhitt man drey Gleichungen^ aus denen man die Werths 

von J3) G und D ünden wird. Man vvrird so erhalten 

B s=-— 0.000000 60173 

Gas— O 000000 007138 

D = —0.000000 0000024*2 

SO' dass daher ist 

As— o.o5325 — (0.7794017— 7) R 
t — (o. 6555765 — 9) R* ' 

+(0.3023773 — I2>R* 

• 

wo die Factorcn von R 9 R%R schon* Logarithmen sind. 

Mit diesem Wetrthe von A gibt dann die Gleichung (A) 

A ' ■ X 

tgx= ^— , R=2i66 ÖSiiiit.tg - (B). 

Die folgende kleine Tafel ist nach den drcy letsten Glei» 

chuugen berechnet worden. 

s» • .A R R Differenz 





D«ob 


d«n vorberee- 


aaeli den Ta&ln 






• ^ bfindtn GUichmigea 


in Fond. astr. 


F 


5'. 


.o.o5v0247. , . . 




5". 04 


o".oo 


10. « 


•o*o55243. • • • 






O.Ol 


ao.. 


«o.o53234* • • « 






0.02 


3o.. 


•0.'o53222. * . • 






o«o'4 


40. . 


.o.o532üb. . • • 


48.3b 


48.26 


0.04 


5o. • 


.0.055176. • 


68 «04*/ * * « * 




o.o6 


66* • 


•0.0Ö3l22 






0 07 
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s. . .A R R Differenx 

nach den rorliergf* nach den Tafeln 
banden Gieiobnngrn in Fund, asir« 

70"^ . . .o o52p9o.... i56".Qo . • . . i5f) ' . 70. . . , .0. i5 

80. •» .0.052427. . 5i5 .10 3i5 ,i5 o.o3 

81. *«*o»o52277«. • • 34B •i3«;«.«. 34d »14 o*oi 

83./..o.o5i8i8.... 438 .25 436 .27....«o.o2 

ß5. . . .o.o5og4» • . . . 584 -57 5Ö4 .61 0.04 

87« • • •o.o49<^i8. • . • 855 ii.**.«* 855 .97.«. ««0*86 
89.« »«o 044554* -1478 16 1478 .20 o«o4 

Man muss noch bemerken, dass diese Tafel der Fund, 
aslr. die mittlere Refraction R für b = 27 . 773 Par. Zoll und 
ts*4'7''*44 Reaumur gibt^ und dass Bessel später aus sei- 
nen eigenen Beobachtungqn gefunden hat ^ dass die sSmmt- 
lichen Zahlen dieser Tafel durch 1 »00338 multiplicirt wer- 
den sollen. Brlnj^t iiian diese Verbesserung an und reducirt 
man übcrdiess die Tafel auf b = 28undt=o, so hat man» 
wenn R die Refraction der Tafel Fund, astr* und r die Re- 
fraction unserer Tafel XIX bezeichnet» 

r = R,(i.oi3ii)(i. 033908)% 

wo man R aus der vorhergehenden Gleichung (ß) erhält. 

r^ach dieser Formel sind die Refractionen der letzten fünf 
Grade unserer Tatel berechnet worden. So ist 2. B. furz = 85 
liach Fond. astr. • • . logR=s 2.76683 und n » x • i23 
logi.oiSii • • * o.oo566 
n log 1.035908 . • • 0.01626 

• logfÄB. 78875 

Die drey angehängten kleineren Tafeln zu Taf.'XIX ge- 
hen die Wertbe von 
b 

^ für das BaroineUr b Par. Zolle » 



1 -1- mt 



so dass die wahre Refraction r' ist 



für das äussere Thenn. Räaum. t 

für das innere Therm. R^aum. t' 
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Ex. I. Sey z = 7&»45'o% b 1=36.7» ^' = +^0 und. 
+•25: 

z gibt log ra 2 . 5983 und- n ssa I • o2o 

b ' 
b • - loggss9.9794 tgibt~o:o46B 



X 



(— o .0468^ n s=s — o .0477 

, - log r' = 2.3286 

r' = 2i3".i = 3'53". i. 

£x. IL z=34'^25'54'\ b=2a.75, t':^— i4%o und 
— i8«.o 

' /z gibt logr = 2 . 747^ und n = 1 •081 
b.--*.^o,oii4 t gibt 0*0372 
t* ----- - o>ooi4 

(0.0378) n - o.o4o2 

iogr'sa 2.Ö006 



L 



8 
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' '.Vorlesung XI. 



Hello cenirischer und geocentrtscher Ort der Planeten und 

Kometen» 

i.§. Ausser unserer Erde gibt es noch viele andere 
Himmelskörper 9 die sich in elliptischen Bahnen um dieSon-* 
»Ca die einen der beyden Brennpuncte dieser Ellipse ein- 
nimmt , bewegen , und die unter dem Namen der Planelea 
und Rometeni bekannt sind. ^ 

Die Puncto > in welchen die Übene der Bahn des Pla- 
neten oder Kometen die Eciiptik durchschnei dct^ hcisscn die 
Knoten der Bahn (S. 75), und zwar der aufsteigen- 
de f2 (^'8'^) der, von welchem der rianeL sich über die Eciip- 
tik oder gen ^^o^den erhebt 9 während der andere entgegen- 
gesetzte der nie der steigen de Knoten Q ist. Die beyde 
Knoten verbindende , durch den Mittelpunct der Sonne ge- 
hondeCt'i acl: ist die K n o t e n 1 i n i e. Der Winkel der Ebene 
der Bahn mit der Eberu! der Eciiptik ist die Neigung der 
B^hn. Die. grosse Axe AP der Ellipse heisst auch die Apsi- 
denlinie oder die dop pelte mittlere £ntfernung» 
und von ihren beyden Endpunctcn ist der P, welcher der 
Sonne am nächsten liegt) die Sonnennähe oder das Pe- 
r i h e 1 i u m ) der andere entgegengesetzte A abei die S o n- 
nen ferne oder das Aphelium. Die Entfernung des 
Periheliums von der Sonne Mittelpunct ist die kürzeste 
Distanz FPydie Entfernung FM = r jedes anderen Punc- 
tei» M der Bahn von der Sonne Mittelpunct aber ist der Ra- 
diusVector, so wie der Winkel PPM=v die wahre 
Anomalie (S. 56) dieses Puncies M. 

Sey F Y die Linie der Frühlingsnachtgleiche, also, da 
F *V* und F ß in der Ebene der Eciiptik liegen , V F ff die 
Länge des att£|teigendea Knotens, die wir künftig durch k. 
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besetchnen wollen. Man nehme, eben so in der Ebene der 

Bahn selbst, von F ß rückwärts einen Winkel Q FB. 
=-fiFV»aAso ßFB = k,so heisst der Winkel B F P== 71 
dief^änge des Periheliums und BFMsl' die Längfe 
des Planeten in der Bahn« und der Winkel, welchen 
F Y mit dem auf die Ecliptik projicirten Radius Vector r 
bildet) die red ucir te Länge oder die Länge des Plane- 
ten in der £cliptik> welche letzte wir durch,! bezeichnen . 
wollen. Der Unterschied V—\ heisst die Reduction. Der 
"Winkbl des Radius Vectors F M mit der Axe der Ecliptik 
heisst die Poidistanz p des Planeten und sein Compie- 
ment zu 90 die Breite desselben. Endlich nennt man noch 
den Winkel Q, FMsssu das Argument der Breite und 
jß FP = ol) die Distanz des Periheliums vom Knoten. Die 
lieigung der Bahn gegen die Ecliptik, welche wir durch n 
bezeichnen wollen » nehmen wir immer 'zwischen den Gren* 
zen o* und 180* an^ so dass alle Kör(>er, deinen Neigung 
kleiner als 90« ist, eine rechllaufige Bewegung (von West gen 
Ost) haben , während alle übrigen sich rückläufig oder von 
Ost gen West bewegen. 

2. §. Dieses vorausgesetzt, hat man 
Distanz des Periheliums vom Knoten c&ss'IT^lc 
Argument der Breite - - - - u = v = v -|-7Z — k, 

Länge in der Bahn * . • . r=su 4*k=v-|-^ 
Reduction ------- i'-^isu + k — 1^ 

wo man auch für rilcUäulige Bewegungen «> = k — II' und 
u = v — JT-f-kutid fiir die Reduction u -f- 1 — k setzen kann. 

Das sphärische Drey^Hk aber, weiches von den Verlan-' 
gerungen der Linien F Q^FM und von der Projection der 
FM in der Ecliptik, gebildet wird, gibt folgende Ausdrücke : 

tg (1 — k)=Cosntgu * 
* Cotg p = tg n Sin (l — k) 
CospssSin nSin tt 
Com 

^vo p die aus der Sonne gesehene Distanz des Planeten von 
dem Pole der Ecliptik bezeiclmet. 

Auch, hat man fiir die Reduction 
Sin (u — (l — k)) = Si n u Coa (l — k) — Co» u Sin (! — k). 

8* 
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Aber Cos uStii(l-«-k) sss^intt Cos (l—k}£k>sn und 

Co»p , . ^ 
Sin u s — ) also ist auch 

n 

$in(u + k — i}=tg ^Co5pCil.os(l — k) 

s tg ~ Cotg p Cos u und eben so 
Sin(u4^ I— k)s=Cotg^ Cos p Cos (l — k) 

n 

= Cotg _ Cotg p Cos u. 

Ex. Ist Ürsi27'ö'ö5"und k = ii2>i'3o"una 

n = 2" 29 47" so ist u + k — l=o*i'34".2 . 
1 = 259* 8' Ö9": 2 und p = b& o 02". ö. 

3. §. Die GleicbuDgeQ) welche vrir S. 56 für die Erde 

gegeben haben , worden hier auch für die Bestimmung des 
wahren von dem Mitteipuncte der SonnC' gesehenen oder 
des heliocentrischea Ortes- der Planeten und Kometen 
gelten. Ist also T die Umlaufszeit des Planeten um die 
Sonne, t die Zeit seit dem Durchgänge des Planeten durch 
sein Pcrihelium, a und ae die halbe grosse Axe seiner üahn 
und die Excentricität derselben, so hat man 

L 

m = 56o 
ms5ii'*«iSinu' 

tc - = tff — V 

' rssa (1— tCos u'), 

wodiirdi man v und r oder die wahre Anomalie und den 
Kadius Vecior iindet. 

Aus V aber findet man das Argument der Breite u und 
daraus 1 und p durch die Ausdrücke des $.2 

u = v + JI— k 
tgO— i^)=s=Cosntgu 

Cotg p=tgn Sin (1 — k), 

wo i und p die aus dem Mitteipuncte der Sonne gesehene 
oder die heliocentrische wahre L'änge und Distanz des Plane* 
ten von dem Pole der EclipUk ist. 
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4- §. Es &ey nun eben so A und ir die wahre von dem 
Mitteipuncte der Erde gesehene oder die gcocentrische 
Länge und Distanz des Planeten von ddm Pole der Ecliptik 
und p die Entfernnng desselben von der Erde. 

Um die Grössen X, ^ und p aus 1, p und r zu finden., 
muss man offenbar auch die Lage der Erde gegen die Sonne 
kennen« Sey also, analog mit dem Vorhergehenden , L und P 
die von der Sonne gesehene oder die heÜocentrische Länge - 
und Distanz der Erde von dem Pole der Ecliptik und R die 
Entfernung der Erde von der Sonne. 

Bezeichnet man der Kürze vsregen die Projection der 
Grössen r, p und R auf die Ecliptik durch r', p' und R' oder 
setzt manr'srSinp) p'c=spStn4r und R' = RSinP, so hat 
man 9 wie S. 82, wenn N irgend einen willkürlichen Winkel 
bezeichnet, die Gleichungen ' 

p' Cos N) ^ r' Cos (1 — N) — R' Cos (L — N) 
p'Sin (A,— N) = r'Sin (1 — N) — R'Sin (L — N) 
p Gotg sr SS r' Cotgp* R' Gotg P. 

Setzt man in diesen Ausdrücken z.B. ^=^(1+^)9 
erhält man 

tg(A-i(i+L))t= ^^IStgia-i*)/ 

S in ^ (1 - L) 

, = + > Sinex -iO+L))* ^ 

' ^ t^Cotgp — R^CotgP 
C Cotgr^— 7— p , 

und durch diese Gleichungen findet man den geocentriscben 
Ort X TT p der Planeten aus dem durch die Tafeln gegebenen . 
h^eliocentrischen Orte 1 p r derselben. ^ 

Ex. Seyu«2i2*i3'26".9, Iogr=: 9. 668747 

k = 46''5'7".7, ' n=-7^o'9".i. ' , 

Daraus findet man durch die Gleichungen des §. S , 
I s= 258* 4' 59". o und p = 93 45*88 '. 3. 

Ist überdiess L i5» 69' 35". 9 f log R « 9 . 999077 und . 
PS90'*, so findet nliian nach den Gleichungen des §. 4 den 

geocentrischenOrt des Planeten in Beziehung auf dieEcIiptik 
» 214« 41' o". 3, « = 91** 21' j 1". 9 und log p' =3 o • 10Ö53638. 
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Sucht man endlich aus % und n die geocentnsche Rcct- 
ascension a und Distanz p von dem Pole des Äquators, so 
findet man nach S* 3o» wenn e&=s 23"* 27' 5a". 4 die Schiefe 
derEcliptik ist,. 

as=2ir56 i5^2 und ps io4'*22' 21^9. 

5. $• Eben so kann man aucti umgekehrt, den heliocen« 

trisclien Ort u und r des Planeten finden, wenn der geocen- 
trische Ort \ und der heliocentrisclie Ort L PR der Erde 
gegeben si-nd. Da aber die Grösse p nicht durch dieBeobach- 
tangen unmittelbar gegeben wird, so wollen wir an ihrer 
Stelle die bekannten Grossen k und n subs! it nlren. Setzt man 
dann P^go« da die Erde sich imnier sehr nahe in der 
Echptik bewegt, so hat man' 

rCosu — RCos(L — k) = p Sin >r Cos (A. — k) 
r SinuCo8^*«>RSin (L ^k)BpS>in ir Sin (A,-— 

r Sin tt Sin n Cos 

Die Division der beyden letzten dieser drey Gleichim* 
gen gibt 

r Sio II Cos u — K Sin (L — k) 

,3.^^^.^^ «tg;rSin(;i-k) oder 

aSin (L — k) 

Co»n^Sinatg7rSm(X-k)- " * 

Eben so gibt die Division der ersten und dritten dieser 

Gleichungen 

r Cos Q— R Cosl[L — k) 

-r8i..Si.. =tg»rCo*(A._k), » 

oder wenn man den Werth von rSinu aus (I) substituirt, 

A (Sin n t g 71 Sic (L • X) + Co« n €os (L-»> k)) 
'*^^*"= Cosii-Sinntgi.Siii7X-kj ' • ' W * 

Die beyden Gleichungen (I) und (II) geben daher die , 

bcydcn gesuchten Grössen u und r. . 

Tos fL — l) Colgft 

Setzt man der Kürze wegen tg A ss " — und 

Cotgff 

tgBasgrj-j^j^jp, so erhäit man 
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SinAtg(L-^t) RSmBSin(L-~k) 
tg U öia (A n) ""^ ^ ~ Sin(B— ii)Sintt ' 

R Sin B Sin (L—k) Sinn rSinuSina 

und daher auch prss —7: ^1 = — ^ • 

- Cos n Sin (0 — b) iuosic 

Ex. Ist ;i = 8o% 3r.= Öo% n==5% k= i5% L=6o'^ und 
Hssi, so findet man ttsa52**53' i2''.4 9 log rss 0.208925 
und log p = 9 . 81 1 156. 

1. Wäre nebst den gcoccntrisclien Grössen A, und ^ und 
dem heliocenlrischen Orte der ürde L und P noch aus den 
Tafeln der Radius Vector r gegeben » so hätte man die Olei* 
chuogen 

rSinp CosI=RSin P CosL-|-pSin ttCosX 

rSinpSin I = RSin P Sin L + f Sin arSin X 

r Cos p SS R Cos C 4- P Cos ic 
und daraus wurde man den faeliocentrischen Ort des Plane- 
ten oder die Grössen 1 und p auf folgende Art Anden. 

Quadrirt und addirt man diese drey Gleichungen , und 
setzt der Kürze wegen 

Cos f Sin P Sin « Cos (L ^ + Cos P Cos ir , 
so erhält man * * . ^ 

r' = + + 2 R p Cos ^, also auch 

parVr*— R*Sin'f^RCos+. 

Da so die Grosse p bekannt ist, so hal man 

R Cos P 4- p Co« n 
Güsp= — , 

R Slo P SmL+P Simc Sin l 
Sin 1 s= ^T-' und 

a SiaP Cos L 4- p.Sin IC Cos X 
^ ' Cos 1 SS ■ " g. 

^ II. Zwischen den Grössen h, 1^ X und R', r', p\ denPro- 
jectionen von R« r^ p auf die illcliptikf haben überhaupt fol« 
gende Gleichungen Statt: ' ^ 

R'Sin(l— L)c=p'Sin(;i — 1) 1 
R'Sm(A,-.L)=:r'Sin(X — 1) I und 
p'Sin (A. — L) = r'Sin(l — L) ) 
R'Cos(l— L)+p'Cos(Ä,— l)s=ir' 
r' Cos (X — 1) — B'Cos (X— L) «r p^ 
r Cos (1 — L) — ^ Cüs — L) = R' 
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Endlich ist in dem ebenen Drcyecke« welches von den 
•drey Stehen R' r' und gebildet wird , 

der Winkel zwischen R und r an der Sonne oder die Com- 

mutation =1 — L 
der Winkel zwischen r'undp' an den Planeten oder die jähr- 
liche Parallaxe B%—1 
der Winkel zwischen p'undR'an der Erde oder die Elonga- 

tion SS 180 — (X — L). 

6. §. Um noch zu untersuchen, welchen Einfluss kleine 
Änderungen in der heliocentrischen Lage des Planeten au^ 
die geocentrische Lage desselben haben « nqd umgekehrt^ 
werden wir die drey ersten Gleichungen des 4 ^n Bezie- 
hung auf alle in ihnen enthaltenen Gr(3sson ausser R' und L 
diflerentiiren. Man erhält so, wenn man P^s=o seut, 

^ • dp'=8dr'Gos(l— Ä,) — r'dlSin(l-.;i) 
r'dl dr' 

d;i=— Cos (1 — ;t) 4- — Sin(l— Ä.) 

r r 
dr' 

- dn 8=5— — Sin' (Gotgp — Cotg n Cos (1— a^)) 
dl 

— ~ Sin X Cos 31 Sin (1 — \) 
r^dp Sin*« 

und eben so fiir den heliocentrischen Ort 

d r = d p' Cos — 1) — p' d ;i Sin (A. — 0 

dp' p'dX 

dl«-f Sin (^--l)+i^Cos(l-X) 

dp' 

dps=— •^Sin'p(Cotgir— CofgpCos(^-rl)) 

— — jpSinpCospSin(^ — 1) 
p'dar Sin * p 

Setzt inari den ei:$ten dieser drey Gleichungen auch 
noch die Ausdrücke hinzu 9 welche aus den Differentialien 

der Grössen R' und L in den Gleichungen des §. 4 folgen y 
so wird man die Änderungen des geocen irischen Orts oder 



* 
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dp% d/V und dx erhalten, wenn dU dL • • • die gegebe> 
nen heliocentrischen Änderangen des Planeten und der Erde 
iif derselben Zwischenzeit bezeichnen. 

•j.^. Boschliessen wir fliesen Gegenstand noch durch eine 
andere Auflösung des schon in §.4 betrachteten Problems , 
und suchen wir aus dem beliocentrischen Orte des Planelen 
oder aus den Grössen r, u, n, k und aus dem gegebenen 
OrleL,B, P der Erde, unmittelbar die geocentrische 
Hectasceiision a und Distanz p von dem Pole des Äquators 
und die Entfernung p des Planeten von der Erde. 

Bestimmt man zuerst die Lage des M ittelponcts der Er- 
de gegen den der Sonne durch die drey recht%vinkligen Coor- 
dinaten X, Y, Z, wo X in der Linie der Naclitgleichen und 
X Y im Äquator liegU so hat man » wenn e die Schiefe der 
Ecliptik bezeichnet) 

X = RSlnPGosL 

I csK Sin P Sin L Cos e»CosP Sine ' 
ZsRSin PSin L Sin e + Cos P Oos e. 

Seyen nun xjz die den vorigen parallelen Coordinaten , 
Tvelche die Bage des Planeten gegen den Mitlelpunct der ' 
Sonne bestimmen, so dass man hat 

X — X=p Sin p Cos a 
T=pSinp Stna 
z— ZsspCosp. 

Um die Grösse x y z zu finden) bestimme man anlangs 
die Lage des Planeten gegen die Sonne durch die drey Goor- 
dinaten y" wo x'' in der Knof enünie der Bahn mit der 

Ecliptik und x"y" in der iklipiik selbst liegen, so ist 

x"=rGosUt y'^srSin uCosn, z"s=rSinuSinm 
Gehen aber diese* Coordinaton in andere x' y' z' über, 
wovon x' in der Linie der Kaclitgleichen« unfd x' y' in der 
Ebene der Ecliptik liegen^ so ist 

x' ==: x" Cos k—y" Sink 
y'c=x' Sin k+y 'Cosk 

Vergleicht man endlich noch diese Coordinaten mit 
den zuerst eingeführten x.y^z, von welchen x in der Linie der 
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Nachtgicichen und x y in der Ebene des Äquators liegen , so 
bat man • ^ 
xsax' 

» y = y'Cose — z'Sine 

2 = y , Sin e + z Cos e. 
Substituirl man in d«n leuien Gleichungen die vorherr 
gehenden Werth« von x', x'' . . • so erhalt man die Grössen 

xyz durch rukn und e ausgedrückt. Zur bequem erenBerech» 
nung dieser Ausdrücke wollen wir folgende UüUsgrössen ein- 
führen : 

Cotgt Cosk tgtt 

Sink Cm e Sin 4> Co««Siak 
*8® = 8ini,Co»(|. + e)'^'"*""" SinB ' 

Sin k Sin • Sin ^ Sin e Sin k 

*«P=l^iBnSin{t|;^» SinCÄ 

m 

Dieses vorausgesetzt , erhält man die einfachen Aus* 
drücke 

X SB r'Sin a Sin (A -f- u) 

y = rSjn bSin(B + u) ^ 

z = rSin cSin(C+<>)* 
Da man also die Gössen xyz und XYZ kennt» so er- 
hält man die gesuchten Werihe vou a, p und p durch die Glei- 
chungen 

tga«j^, 

Gotg p =s ^ ~ y y ' * » 

Cos p Sin a Sin p Cos a Sin p 

Ex. Sey gegeben us=s2i2* i5' 26".99 iogr =39. 6687470 
kaB46»3'7". 7, ns=a7oo'9". !♦ e. 23* 37' 53*. 4 und 

L=i5*'59'35".9, log R= 9. 9990770 undPsgo** 
Mit diesen Grossen findet man » 

, Asi35''5o'i6^.t logStna»9.998S2o6 

B= 48 52 52.4 log Sin b = 9.9450529 
' .Cs 36 35 35.9 iogSin €»9 .0020559 
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und daraus folgt 

Xso. 9698530 xas -^0.0961 018 
. Ys=:o.25s2o4^ y=— 0.4066417 

2=0.10947^1 Z=:^0,209l523 

also auch geocentrSache Reclascension as=:Sxi*56' i9".2 

geocenirische Poldi&Urii p= io4'* 22*12". e 

ps 1.2857618 

(VergKS.ii8) * 

8. §. Das zuletzt angezeigte Veriahren ist besonders dann 
sehr vorth^ilbafty wenn man mehrere geoceiUrische Orte des- 
selben Planeten oder Kometen » s. B. Air eine Ephemeride zu 
berechnen Rat. (Vergl. Calendariographie S. 223 u. ff.} 

Yüii den augedilirtcn Iliilfsgrössen sind a, b, c resp. die 
j^eigungen der Ebene der Planetenbahn gegen die roördinir- 
ten Ebenen der yz^xz und xjj und eben ao C die 

Winkel der Knotenlinie der Bahn in der Ecliptik mit den 
Knotenlinien der Bahn in denselben coordinirten Ebenen der 
yz, xz und xy, wo xy die lilbene des Äquators xz die des 
Colurs der Nachtgleichen und ys die des Golnrs der Solsti- 
tten ist. Um dfess zu zeigen, sey (fig. 2) P der Pof des Aqua« 
tors A Q , so wie y B die Ecliptik und FDN die Planeten- 
bahn , also PQR, PyRundAvQ ^^fP* Ebene der y z,. 
xzundxy« und daher auch 

ERF=^DQR= YBQ = E VI> = 9oo und eben so 

«y»P=yB=VQ=9o»und 

Q Y B sse , B C Nsn , | V G s k. Dieses vorausgesetat , ist 

CNB =a, FC=A, REG=b, EC=B, NDQnasc ünd 
CD = C, 

also hat man in dem sphUrischen Dreyecke BNG 

Colgk Cofk 
tg A=— -g— , .Sin a = CosassSinkSmn, - 

in dem Dreyecke Y G E 

S ink ^ Sink Co« e 

CoskCosn-Smn t||9 * ^^^'^^ öin B * 

Cosbsss — Cosn$ine*>^GoakSinnGosef 

und in dem Dreyecke C.Y B 
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Sin k Sin 6 Sink. 

^6 ^ = cSTk Coi» + Sin II Cotg • ' 610 C. ^ 

GosesGosn Gose~Co»k Sin nSine, 
' welche Ausdrücke mit dea vorhergehen deo ühereinstimmea. 

Zwischen diesen Grössen A, B, C und a, b, c gibt es 
mehrere Bcdingungsgloirhun^en , die man durch die Auüo- 
suni^ der Dreyecke F£R, und QND finden kann* 

Man erhält n'ämlich 

Sin (A— B) Stn a Sin he=s Cos c 
Sin ^ — C) Sin b Sin c= Cos a 

Sin (C — A) Sin a Sin c = Cos h 

Cotg (A— B) Cotg (C — A) = Cos' a 
Cotg (B — C) Cotg (A — B; s: Cos' b 
Cotg (C — A) Cotg (B — C) =s Cos' c 

Cos (A^B) SS ^Cotga Cotg b ?s Sin (C«^A) Sin (C— B) Sin' c 
Cos (B— C) aas— Cotg bCotg cs= Sin (A— B) Sin (A— C) Sin* a 
Cos (G— A; =-.GotgaCotgc =Sin (B— -C) Sin (B— A) Sin'b 

9. §. Addirt man zu den 6r5s5en A, G, dieX'änge 
des Periholiums weniger der Länge des aufsteigenden Kno- 
tens der Bahn in der Ecliptik, und nennt man die so verän- 
derten Grössen a« ßy und bezeichnet man endlich die 
halbe grosse Axe der Bahn und ihre Excentricit'ät durch a' 
und a' £ , so wie die wahre Anomalie vom Perihelium durch 
V 9 so hat man 

x= ■ ^ ^ SinaSin(«^-v), 
1 -f - 1 Cos r \ -9 

a'(i — €') 
a' (1 — »•) 

*= »4-.Co.,S'ncSin(y + v). 

Noch einfacher werden diese Ausdrücke für parabolische 
Bahnen t wo sie die Form annehmen 

Sin(I\T + v) . 

V x=m ""t; '~z * 

Sin(N-hv) - 
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So hat man für den Kometen von 1827 Länge des Peri- , 
hels 25o°58'.2,'k=i49*39' i> n = Ö4"5'.3, e =23o27',7 
und den kleinsten Abstand desselben von der Sonne o«a37499Y 
also auch 

xs=3 o« 1254? Sin (187' 58 • 9+ v) See' ^ v 
y SS o . 06667 Siir (35i* 36'. 2 + v) See' i v 
z = o . 15276 Sin (270" 42'. 5 + v) See' 7 v. 

Diese, Darstellung der Ausdrücke von xyz ist aach sehr 
geschickt ^ die Änderungen der Goordinaten zu bestimmen ^ 

die aus irgend einer Änderung der Elemente der Bahn ent- 
springen. So üadet man« wenn a,ß,)^ die vorhergehende Be- 
deutQng haben f 



X (Cos A Cotg a — Sin A C ü tg a Gotg (a -j« v)) ^ 



ClO = y C^os B Cotg h — Sin B Cotg b Cotg (Jä + v)) 
(j^ == * (Cos C Cotg c — Sin C Cotg c Cotg (y + v)) 

(jl) = ((St-^J'Co'S («+v)-SinnShiACotga; 

dk>yCC-Sii^b 0Cotg(/8+v) 

—Sinn Sin B Gotg b) 

/"dz\ Cos b Sine 

~ Sinn Sin G Gotg c) 

4 

Ferner t wenn a' die halbe grosse Axe und a' t die £x- 

2 t Cos y 

cei^tricität bezeichnet » und ^ ^, + j + ^c^sv ™ * 
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welche Ausdriicke sich leicht forUetseQ lassen» Hat man so 
die valUtändigen Werthevon 



und eben so von dy und dz erhallen, so kann man daraus 
und aus den Differentiaiien der in §. 7 gegebenen Ausdriicke 
von X— >X, y— ^—Z auch die durch Jene Änderuagen 
der Elemente entstandenen Änderungen der Elemente der 

geocciUrischen Kectascension a und Poidi^ianz p erhalten, 
nämlich; 

djrGofa-^dxSina 



das 



und 



dp= — .CosaCöspH- — SinaCosp*— — Stnp. 
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BesUmmung der Elemente der Planeten und Kometen aus den 

BeobachUuigen^ 

i.\ Die wesentlichen Eigenschaften der Bahnen der 

Hlmnielskorper, wodurch man sie unter einander mitSicher- 
heii unterscheiden kann, oder die Elemente dieser Bahnen 
sind im ;Allgeineinen s^echs « nämlich i) die Grösse der gros- 
sen Axe« oder) was dasselbe ist* die Umlaufszeit des Plane- 
ten in die Sonne, da nach dem S. 54 erwähnten Gesetze die 
eine dieser beydon Grössen durch die andere gegeben i$L 
2) Die Länge n des PerihoHums. 3) Die Excentricität a s der 
Bahn« 4) Die Neigung n der Bahn gegen die Ecliptik. 5) Die 
Länge k des aufsteigenden Knotens dieser Bahn in derEclip- 
tik, und endlich 6} die Epoche oder die wahre Länge des 
Planeten in seiner Bahn für irgend eine hestimrote Zeit, 

Unsere Aufgabe ist nun aus blossen Beobachtungen der 
geocentrischen Längen \ und Distanzen von dem Pole der 
Ecliptik diese sechs Elemente der Bahn abzuleiten. 

Wir behalten auch hier dieBezeichnungen der verberge* 
henden XI, Vorlesung bey^ indem wir die zu dem heliocen- 
trischen Orlc des Planeten gehörenden Grössen mit den klei- 
nen römischen ikichstaben Iprxyz, die zu dein heliocen- 
trischen Orte der Erde gehörenden Grössen aber mit LPR 
XYZ und endlich die zu dem geocen trischen Orte des Pia- ' 
neten gehörenden Grössen durch %$rp€vS bezeichnen. Die 
Projectionen der Distanzen rRp auf dieEcliptik ^vüI^en wir 
durch d D6 anzeigen, und endlich dieselben zu einer zwey- 
ten oder dritten Beobachtung gehörenden Grössen mit einem 
oder zwey Strichen unterscheiden. Die Grössen B B' und B** 
sollen nach der Ordnung die Zwischenzeiten zwischen der 
2. und 5. , zwischen der und S.uud zwischen der u ujid2, 
Beobachtung seyn« 
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2. §. Da alle diese Bahnen in Ef^enen liegen 9 welche 
durch den Mittelpuiict der Sonne gehen > 80 hat man für die 
Gleichung dieser Ebene« wenn der Anfang der heliocentrU 

sehen Cuordinalen im JVIiUelpuncle der Sonne liegt« 

und ebdn %o für die sweyte und dritte Beobachtung 
z' = Ax+B/ und z' =Ax"+By", 

Elimintrt man daraus die Grössen A und B« so erhUlt man 

o = X (/' z' — y z") — x' (y" z — y z")+ x" (y' z — y z') , 

welche Gleichung also ausdrückt 1 dass die Bahn des Plane- 
ten in einer durch den Mittelpunct der Sonne gehenden £be* 

ne liegt. Diese Gleichung kann auch so geschrieben werden: 

o = y (x' z''— x'z') — y' (x z" — x"z) + y" (x z' — x'z) 
o « z (x" y— x'y*) — z' (x"y'— xy") + z" (x' y-^x y*). 
I. Sind aber f" f f die Flächen der ebenen Dreyecke , 
welche zwischün dem Mittelpuncte der Sonne« den Radien 
rr^r" und den geradlinigen Sehnen in der i. 2., in der i« 3* 
und in der 2. 3. Beobachtung enthalten sind, und nennt man 
abc die Neigung der Ebene der Bahn ge^en die drey coor- 
dinirtcn Ebenen der yz , xz und xy, so hat man für die Fro^ 
jectton des Dreyeckes f " in denselben drey £benen 

rCüsa^lfy'z— yz') 
f"Cosb = i(xz' — x'z) 
rCosc=i(x'y— xy') 
und ähnliche Ausdrücke erhält man auch für f ' Cos a . . . 
und f Cosa . * . Substituirt man sie in den vorhergehenden 
drey Gleichungen « so ist 

osafx— f'x' + f'x" 1 
o=fy-r/+ry' [ 

und wenn man eben so F" F' und F die Flächen der gerad- 
I llnigcn Dreyecke zwischen dem Mittelpuncte der Sonne und 
drn drey Orten der Erde in der 1. 2 , in der i. 3. und in der 
2. 5. Beobachtung nennt 9 so ist eben so 

o=FX— F'X'+F'X« 1 

o^FY — F Y'+F"Y' [. 
o=FZ — F Z'+F"Z ' ) 
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II. E$ ist aber X d+Xss* Co» ^ + D Cos L 

z=<2 + Z ==6 Cotg ^+ D CotgP 

und eben so fiir x\ x' u. f. Subsütuirt man diese Ausdrücke in 
den zvvcy Icizten Systemen von (I) und setzt, da die Erde 
sich in der Ebene der Ecliptik bewegt, P = 90 , so erhält man 
für den Planeten 

o=f(öGo$A,+DGosL)— f'(6CüsV+D'CosL') . 

+ f (6" Cos X" + D" Cos L") 1 
o=f(ÄSinlH-DSmL)-f (ö'SinÄ.' + D Sin L') WA) 

+ f'(6"SinX"+D"Sii|L') i 

o=f.6Cotg)c-.f.ö'Cotgjc+r.6"Cotg«'' ./ 

und eben so für die Erde 

o-F.DCosL-FI)'CosL'+F"D"Cosli" I^jb) 
o = F.I>Sin L — F D SinL+F'D SinL" S 

III. Der Abkürzungen wegen wollen wir nun folgende 

Bezeichnungen einführen 

ass.Cotg sr Sin — V) — Cotg x Sin (A," — x) 

+Colgjr"Sin(Ä.'— und 

A==Colg jr' Sin ^L—V') — Cotg 3r" Sin (L— X*)' 

B s= Cotg je" S i n (L — A.) — C ü t g ^ S i n ( L — V) 

CsasCotgar Sin (L—Ä.')*- Cotg jc' Sin (L—^; 
und gehl in diesen drey iet^ten Ausdrücken 

L über in L' so soll ABC übergehen in A| B' C 
> L - - - L" - - - AB C---'*'--'- A"B"C", 
Dieses vorausgesetzt, muUiplicire man von den Glei- 
chungen (A) die erste durch (Sin V Cotg ir"— Sin Ä." Cotg jt'), 
die xweyte durch (Cos A." Cotg — Cos V Cotg O und die 
dritte durch (Cos3l'Sinr — CosA. Suiil}, so gibt die Sum- 
me dieser drey Producie 

o=f(ad+AD)-f .A D' + f'-A^D". 

und eben so erhält man 

. o«f.'BD-.f (.«'%BD')+r'.B"D' 

o C D - f . C O' + f • (* » " +C" D ') 

wd von diesen drey Gleichungen geben z. B. die beiden 

enten 

1. 9 
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Ii AM' (B'A- ß A')Df4-(B'A" — B"A')D"f'' P 

3^ = bT"' B' (B D f ^ B'D' f D'' f'/) * £ ' 

und ähnliche Ausdrücke erhält man auch iur ^ und ~^ . 

3»§. Ehe wir weiter gehen ) wollen wir zuerst den ge« 

5 

fundenen Werth von ^7 näher untersuchen. 

Da das Problem « dessen Betrachtung uns hier beschäf- 
tiget, für den gegenwärtigen Zustand unserer Analysis zu 
schwer ist« um eiue ganz strenge und directe Auflösung des-« 
selben zu unternehment so müssen wir durch irgend eine der 
Sache angemessene Voraussetzung diese Au£l6sang zu er- 
leichtern suchen. Eine solche Erleichlernng besteht darin» 
dass wir die zwey Zwischenzeiten der .drcy Beobachtungen 9 ' 
oder vielmehr die während diesen Zwischenzeiten dnrchlau<* 
fenen Bogen %"—X' tin&X'—X sehr klein annehmen. Se- 
tzen wir voraus, dass diese Grossen /l"— -A,', ^l' — il, also 
auch die ihnen entsprechenden Grössen L" — L\ L' — Ij 
der ersten Ordnung seyen» und suchen wir nun« welcher 
Ordnung die Grössen a, A« B« G, • . . . und (AB'-^ A'B) , 
(A"B' — A 13") .... seyn werden. 

1. Sind XYZ die rechtwinkligen Coordinaten eines er- 
sten f a v'ä' eines zweyten und €!'v''^" eines dritten Punctes 
im Baume /so ist bekanntlich der sechsfache körperliche In- 
halt der Pyramide, welche zwischen diesen drey PuncLca 
und dem gemeinschaftlichen Anfangspuncte dieser Coordi- 
naten enthalten ist, 

6P =s (Y &v — X11") — (Ye^Xv) +z (a' «" «') 

und wenn der erste dieser dreyPuncte in der Ebene derXY 
liegt) so ist Z = o oder 

6 p =s (Y r — X 11") — 5" CY'5' — X ti';. 

I Sttbstitttirt man aber die Werthe 

EssiöCosX und X=DCos L 
vs:6Sin^ YssDSin L 
asdCotg« Z=sDGotgP:p=so 

in dem vorhergehenden Ausdrucke von A9 so erhält man 
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oder ehdlidi 9 wenn man s p" s R s 1 annimmt 9 

A . Sia Sin ^c" Sin P = 5' (Yf" — X u") — 2" ( Y — X11'). 

Daraus folgt, dass jede der oben eingeführten Grössen 
A, B, C, A' • • • muhipticirt in die Sinns der drey in ihr 

cnlhaltenen Poldistanzcn gleich ist flem sechsfachen Volum 
dar Pyramide, deren Scheitel im Mittclpuncte der Sonne, 
und deren Basis das Dreyeck ist, welches die drey in ihr 
enthaltenen Orte des Planeten und der Erde an der Sphlire 
des iliiniiiüls bilden, wenn man die Halbmesser dieserSphä- 
rc gleich der Einheit nimmt. So ist also A Sin Sin tt'' Sin F 
gleich dem sech^achen Volum der Pyramide zwischen def ' 
Sonne , der Erde in der L und dem Planeten in der II. und 
III. Beobachtung; B Sin «-Sin jr"Sin P das sechsfache Volum 
der Pyramide zwischen der Sonne, der Erde in der I. und 
dem Planeten in der L und III. Beobachtung ä. f.? und ebeii 
so ist endlich auch aSinar Sin «'Sin-r" das sechsfache Volum 
der Pyramide zwischen der Sonne und dem Planeten in der 
I« IL und iii. Beobachtung. 

Da,wir nun V — V— ;i, L" — L' . , als die Gros-, 
seil der ersten Ordnung angenommen haben , so folgt , dass 
auch die Grössen A, B, C, A' . . als Grössen der ersten 
Ordnung zu betrachten seyn werden , während die Grösse 
a im Allgemeinen eine Grösse der dritten Ordnung vorstellt. 

II. Um nun auch zu sehen,, zu welcher Ordnung die 
Ausdrücke (AB'— A'B) zu zählen sind» so findet man durch 
Substitution 

AB' — A'BsCotg«''. I Cotg w Sin (L'-.L) Sin —X*) 1 

|— Cotg5r'Sin(L' — L)Sin(r— X) [ ' 
(+ Cotg ;r"SinCL'—L) Sin — J 

oder 

A A'B = a Cotg ir Sin (L' — L) , 

oder da a der dritten und L — L der ersten Ordnung ist, 
80 muss der Ausdruck (Aö— AB) und eben so (A'B'— A'ß") 
; • • zu der vierten Ordnung gezählt werdet^. 

III. Nach dem S. 64 angeführten Gesetze bewegen sich 
alle Körper ui^sercs Sonnensystems so, dass ihre Radii Vec- 
tores in gleichen Zeiten gleiche Räume oder gleiche ellipti- 
sche Sectoren beschreiben. Sind «tber» der obigen Voraus- 

. ■ 9* 
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seixung gemStss, die Zwischenxeiten der drey BeobachttingeQ 

nur klein , so wird man annähernd annehmen können, dass 
nicht die elliptischen Sectoren, sondern dass die I lachen der 
«benen Dreyecke f V f", welche zwischen jdiesen Radien und 
den geradlhiigen Sehnen enthalten sind^ den Zeilen propor* 

tional beschrieben werden f oder dass man hat 

Sehen wir nnn zu^ welche Folgen diese bloss genäher« 

ten Werthe von ^ und ^ auf die daraus zu findenden Werllie 
von ö , 6' und haben können. 

IV. Substitoirt man diese Ausdrücke von 7 und ^ in 
der ersten der Gleichungen (G), so erhält man 

$' A'D' $'* A'^D" AD 
0 a $ , a et • 

und da in dieser Gleichung , auStSerd, alles bekannt ist, so 
könnte^man aus ihr den Werth von 5, und eben so aus den 
beyden andern Gleichungen (G) die Werthe von d' und ö" 
finden, wodurch' allerdings schon sehr viel Hir die Auflösung 
unserer Aufgabe gewonnen wäre. Allein wir haben oben ge- 
sehen , dass die Grössen A' , A" • . der ersten , und a der 
dritten Ordnung ist. Wenn daher die bloss genäherten Wer- 

the von und ~auch nur einen Fehler der sweyten Ord- 
nung enthalten , so entstehen daraus , wie die letzte Glei- 
chung zeigt » für die Grösse ö viel grössere Fehler der Ord- 

' hung liuU, so dass» wenn der Fehler in " oder — auch 

nur 2. B. als ein DiETerential der zweyten Ordnung angesehen 
werden kann» doch der daraus entspringende Fehler in .ö 
schon als eine endliche Grösse betrachtet werden muss. Da 
sooach die Fehler der Hypothese in den daraus zu suchen- 
den Werthen von ö sehr vergrössert erscheinen, so sind 
diese Gleichungen (C) zur genauem Bestimmung der Grös- 
sen 6 1 b' und ö" eigentlich nioht mit Vortheil anwendbar. 
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V. Anders aber verh dit sich diese Sache , wenn raan aus 
diesen Gleichungen (C) nur die Verhältnisse der drey Grös- 
sen b" abzuleiten sucht. Sa gibt die erste dieser Glei- 
chungen , durch die zweyte dividirt« den schon oben ange- 
führten Ausdruck 

; 5 ^' ^' I B' — Bj D f + (A" B' — A' B'O D" £" V 

B' (B D £— B' £* + B« D« f«) *?* 

Da aber ^ nach dem Vorhergehenden die Grossen B B\ 
B' B\ B'B' der zweyten, und (AB' — A'B), (A"B'— -A B') 
der vierten Ordnung sind % so wird.) wenn man in der Sub- 

stitution von ~ und statt 7" und ^ selbst einen Fehler 
der ersten Ordnung begeht , der Ausdruck 

(AB' — A'B) D0-f. (A^'B' — A'B'')Dwe" fl' ' 



* ■ 

nur noch um eine Grösse der dritten ^dnung fehlerhaft 

seyn, während -gTj* um eine Grösse der ersten Ordnung feh-* 

lerhaft ist , so dass man daher in der vorherg^ebenden Glei- 
chung den letzten Theil derselben« bey einer ersten Annähe- 
rung , ganz weglassen kann, ohne dass dadurch der Fehler 

der Hypothese in dem daraus geschlossenen Werth von ^ 

vergrössert wird. Wir haben daher zur ersten Bestimmung 
der Verhältnisse der Werthe von b' und 6" die unserem 
Zweck« sehr angemessenen einfachen Gleichungen 

in welchen man in einer ersten Näherung 

setzen wird. 

VI. Noch muss bemerkt wrrdt n, dass man an denGrSs» 
scn £€ £'\ wenn bereits^ der JB^adius VecLor r der mittleren 
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Beobachtung gegeben ist, eine kleine Verbesserung anbrin- 
gen kann. 

Ist nämlich ;i 8= 0*0172021 (S. 63) 9 so hat man nach 
den ersten Gründen der Mechanik 

— =ound — +— = 0, 

wo dt das Element der Zeit bezeichnet Allein nach dem 

Taylorseben Lehrsatze ist auch 

X :=.x^ 6 . - jj + — . J7 - und 

mit den analogen Ausdrücken für yy" und zz". 

Ist also 9 wie zuvor ^ c die Neigung der £beue der Bahn 

gegeadie Ebene der x y, so hat man 

2fCosc = x"y'-.x'y"= ^^(i- gi) 
und d>en so ' 

2 f Cos c= x"y-xy"= JT 

k 0" |t' 6' 



2rCosc=x'y — xy' = (1 — "^^^TT^ 

woksy'dx'— ^x'dy' i*t. 

4. §. ^iach diesen Vorbereitungen wollen wir nun die 
Auflösung unserer Aufgabe vornehmen , und dazu die zweyte 
der Gleichungen (C) benützen. Diese ist 

«f y = BfD — B f D +B'f'D". 

Analog mit diesem Ausdrucke hat man auch für die drey 

Of le der Erde 

o = BFD — B'F D -fB F D". 

Nimmt man dabey auch auf ^die Gleichungen (E) Rück- 
sicht , so werden von den beyden vorhergehenden Ausdrü«* 

cken der erste 

und da auch ^ 



2 



FC0SC==: J7(i-6R7Tj«t, 
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so ist auch annähernd der zweytc jener Ausdrücke 

o == B D e + B' D" 6" — B' D' e' (i - ■~^r)- 

I. Ellminirt man aus diesen beyden Gleichungen die 
Grö&se BD€-4-B"D"a" und iässt man die höherea Folen- 
zen von /i' weg« so erh'iit man 

«ei r 1 c 1 N D' 

/Verbindet man diesen Ausdruck mit dem bekannten 
r' • = D' • +6' » Cosec' + 2 D' 5' Cos (Ii'— V) • . . . 

so wird man aus diesen beyden Gleichungen die zwcy in 
ihnen enthaltenen unbekannten Grössen r' und ö' finden kön- 
nen » und dann ist nach den GleicbuDgen (D) 

II. Kennt man aber ö und 6 , so kennt man auch r und 
r"» so >yie die Coordinaten xy z und x"y"z\ welche den he-^ 
liocentrischen Ort des Planeten in der ersten ond dritten 
Beobachtung angeben. Es ist nämlich 

r'=D' Cosec'ir Cos (L— ^) 

r'" 8 D"* + 6"* Cosec' + 2 D" b" Cos (L" — X') 

xc=öGosA. + DGosL und x =6"CosV' + D''GosL" 
y SS 6 Sin ;i+DSin L j"=yS\n V'+D 'Sin h" 
a=saCotgJc_ i"=5"CotgJc". 

III. Kennt man^ aber diese Grössen ^ so wird man audi^ 
die Neigung n der Bahn g< gen die Erlipttk» die Länge $2 
ihres aufsteigenden Knolenö und endlich die Differenz 
(u"—- u) der beyden helipcentrischcn Längen des Planeten 
in der Bahn y oder, was dasselbe ist 9 die Differenz der wah- 
ren Anomalien oder auch der beyden Argumente der Brei • 
ten (S. ii5) ßndeu können. Es ist nämlich % wie man leich 
sieht) 

X SS r Cosa Cos $2— r Sin u Cos n Sin ^ 

y&srSinuCosnCos S2-hrCosuSinQ ttii^ 

z =£ rSin u Siu n. 
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Entwickelt man die ähnlichen Ausdrücke von x' y" z" in 
der zweyten Beobachtung, so erhält man nach einigen leich- 
ten Transformationen , 

yz* — y^'z = rr' Sin (u" — u) Sin n Sin ß 
X — x" z = r Sin (u" — u) Sm n Cos ß 
xy" — x" y « r r* Sin (u"^ — u J Cos n. 

Die Äwey ersten 'dieier Gleichungen geben die Grösse Q 
lind rr* Sin (u — u)Sinn, also auch, da rr schon bekannt 
ist, die Grösse Sin (u'^ — u)Sinnf und die dritte Gleichung 
gibt Sin(u*«<-u)Cosn9 also findet man aus ihnen die drey 
Grössen (tt* — u), ß und n. ^ 
5. §. Wir sind also durch das Vorhergehende in den 
Stand gesetzt, aus blossen Beobachtungen von drey geocen- 
trisfihen Längen und Poldtstansen eines Planeten die Radü 
Vectorcs r und r', und die Differenz der wahren Anomalien 
u* — u der ersten und dritten Beobachlung wenigstiiiis annä- 
hernd zu finden. 

Um aber aus diesen drey Stücken , verbunden mit der 
Zwischenzeit $'^t der Beobachtungen , die elliptischen Ele- 
niente abzuleiten (denn die beyden bereits gefundenen Ele- 
mente n und ß beziehen sich nur auf die I^age der Ebene 
der Bahn), wollen wir zuerst die DifEeren« der beyden excen- 
trischen Anomalien , die wir e und e' nennen , suchen. 

Sey die bekannte Grdsae — ~ — sss h und die onbe- 

e"— e 

kannte — =50. 

2 ^ 

Ist aber, wie S.56, a die halbe grosse Axe und ae die • 

Excentricität der Bahn , so ist 

r= a(i — £Cos e); 

also auq^ 



r" +r s= 2 a ( 1 — a Cos — ^ — Cos g). 

Ans den Gleichungen S. 56 findet man aber, wenn v 
die wahre Anomalie bezeichnet, 

▼ ,e«/i(i + c) 

Sin -3s Sin - y 

a a ^ T ' 
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also ist auch, da Ii ss ■ * cs" ist, 

2 t.' 

v" V v" V 

Cos ^ Cos ~~ Cos - + Sin ~" Sio - oder 

j BS Cos g — «Cos J — • (I). 

Substituirt man diesen Werth von « Cos in der 

vorhergehen dea Gleichung , so ist 

Cos h . V^r T**^y/f Co«» % ■ (1 « ^ r — r^') 
Cos g SS8 — : '. — oder 



a = 



2 a 

rH- r"— »2 Co* h Cos g . y/TT** 



aSio»g • • 

Ist aber t die Zwischenzell zwischen der erstem und letz- 
ten Beobaclimng und /* = 0.0172021 , so ist (S. 56^ 

-7 =: e" — e — £ (Sin e " — Sin e) oder 
* » - 

;5 = 2 g » * Sin g Cos — — » 

oder ) wenn man in dieser Gleichung den Werth von 

•"-He 

«Cos — - — 
s 

aus (I) subsutuirt, 

^ = 2 g — Sin 2 g + 2 Cos h Sin g. y — 

oder endlich , wenn man auch hier den Werth der Grösse a 
aus (11^ substituirt t 

WO der Kürze wegen gesetzt v^urde 

i+2l= — ; und m SS . .f* 

' 2Cosh (iCofb. v*^'") 

L Die Gleichung (III) enthält bloss die unbekannte 

Grösse gs — ^ — , und kann daher zur Bestimmung derseK 

ben dienen. Um dieses bequemer zu thun sej x=Sin^^g» 
also die Gleichung (III) 



«8e . 

2 g — Sm s g 

Mao «etse X= ^^y^j^^^j weon man diesen 

Ausdruck differeutiirt) 

/ ^ Setzt man also X = j (i 4-« x + ßx* + y x^-f-, .), so er- 
hält maa» wenn man diesen Werth von X und sein Diffe- 
rential in der letzten Gleichung substituirt, and .die Facto- 
ren der gleichen Potenaea von x gleich Mall setzt, 

also auch - ^ 

4 4»gx 4»6. 81* 4-6.8. iox> 

i"*" 3.5 3.5.7 3.5. 7.9 + 

Setzt man daher wieder 

■ ' .. ■ 

Xsss a 9 fc\ » ^9 man 

6 10- 

und aus diesem letzten Ausdrucke wird man für jeden klei- 
nen Werth von % die Grösse £ leicht finden, Suhstituirt man 
nftmlich in ihm den vorhergehenden Werth von X , so er» 

hält man, wenn man die fünften und hühern Potenzen von 
X weglässt» 

£=0. 067143 x'-|-o.oS3oi6x^ + o. 020642 x* . . Ql\Y) 
Unsere vorhergehende Gleichung ist aber 

m=(l-|-x)' + 



^ .Setzt man also 

\ m ^ in« • 

so wird jene Gleichung ' 

'X » -4- V 
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II, Um daher die Grösse x = Sin' - g :±: Sin* ' — - — 2tt 

iiaden , wird man so verfahren: 

Da immer nur sehr klein ist, so vernadilässige man 
in einer ersten Näherung diese Grosse £ gänzlich und setze 

dann suche man j aus der Gleichung 

in* 

und xausxsss 1 ♦ . . (2) ' 

Mit diesem Werthe von x suche man £ aus 
£sso«o57i45x'-4^o*o33oi6x''4"0.oso548x^ • • (3) 

m* 

ui^d damit wieder Q aus Q=a s^^^^ . • • (4)- 

iin.d damit wieder y ans (s) und x aus (2) , wodurch man ein 
verbessertest aus (3)erhMlti mit welchem man wieder Q aus 
(4) und y aus (i), x aus (2) . . erhält, welches Verfahren 
man so fange fortsetzen wird^ bis der neue Werth von £ 
_von dem unmittelbar vorhergehenden nicht weiter verschter 
/den ist Kennt min so endlich den wahren Werth vonx, so 
ist auch g aus der Gleichung x ^ Sin'' ^ g bekartnt. 

Die Auflösung .der kubisohen Gleichung (i) zu erleichtern, 
kann man , wenn man einen ersten genäherten Werth von 
y kennt, aus der Gleichung (1) den Werth von Q liir zwey 
angenommene Werthe von y suchen, zwischen welche jener 
erste genäherte Werth von y fällt. 

Um dieses durch ein Bejspiei deutlich zu machen sey 
ha=5i'27'38'.32, logras 0.4282792, Iogr''aso.4o62oS3 
und t= 259.88477 Tage, so ist 
log m' = 9 . 555o65i und 1 = o . o8635659« 
^ Damit erhält man den ersten genäherten Werth von Q 

Q=7^-o.245i45i; 

also auch ans (1) . • log y'a? 0*1722683 

(2) . . • X »0*0602775 

(3) ... £ =0. 000253 1 

(4) . . . Q = 0,2460779; 
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und mit dem letzten, Werth« von Q wieder 
aus (i) . • * log y*=o. 1722305 

(2) . • • X SS 0.06529078 

(3) ... £ =0.0002532 

und da dieser Werth von £ von dem vorhergehenden nicht 
mehr verschieden ist, so ist xs=s Sin" 7 g =90.06529079» 

Die oben ervvälintea awey Werthe von Q sind hJier 

0.245* o. 1721887 
0.246 0.1727218 

wodurch die Auflösung der Gleichung (i) sehr erieichieiL 
wird. ^ 

6.§. Nachdem nun so die Qrösse g=3 ~ — . gefupden 

ist, liat die Bestimmung der elliptischen Elemente keine 

weitere Schwierigkeit. 

Man findet nämlich die halbe grosse Axe a aus der Glei- 
chung (II) oder aus 

i>en halben Parameter p findet man aus 

, ^ T r". Y . Sin 2 5i 

p 

und die Excentricität t aus t*B 1 ^ - ' 

Aus den Gleichungen S. 56 erhält man 

Y** + T (r" — r) Sia h 
tg = ~ ♦ 

* 2 Cos g . v/r r" — (1: + r") Cos Ii 

und da man schon h = ^ kennt , so kennt man auch 

2 

die heyden wahren Anomalien v und v% und daher auch die 
Länge n des Perihelioms.' 

Aus den Gleichungen des §.4« Uli erhält man nümlich 
das Argument der Breite u in der ersten Beobachtung durch 

oder wenn u nahe an 90" oder 270" ist, durch 
Cgs u=3 ' ♦ ' « 
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und dann ist die Lttng« dea I^AvifaeKums' 

Die Grösse ~r~' aber findet man au$ der Gleichung 

r* — r = 2 afSuigSin " ; 

upd da man bereits gcs — — kennt 9 so kennt man auch 

e und e". 

Endlich ist die mittlere siderische Bewegung während 
der Zeit t gleich ^3", und die mittleren Anomalien^ des Plane- 

aT • ' • 

ton in den beyden Beobachtungen 

Mse — sSine und M'sse' — s$ine% 

deren DilFercnz daher ebenfalls gleich -"isejn muss. 

In unserem Exempel findet man 

log a= 0.4424661 log p = 0 . 4396235 
f Ä o . 080768 JT == 1 46" o' 53". 6 

VB± 209" 7 äs'. 75 v^rsSöa' ö6% 39 
M=: 297*41' 35*. 65 M'sÄ365*i5'a2'.49 

und die lagliche siderische mittlere Bewegung 

a a 

7.§. Die vorhergehende AuAösung kann nicht als eine 
ganz genaue gelten « weil i^ir die anfängliche bloss genliherte 
Bestimmung von r' und 6' aas den beyden 'Gleichungen des 

§. 4'I zu Grunde liegt. 

In der Ausübung, wo man von eiocm neu entdeckten 
Himmelskörper anfänglich bloss eine genäherte Kenntniss 
der Elemente sucht« wird man aber jene Auflösung meistens 
mit Vortheil anwenden können. Wer diesen Gegenstand wei- 
ter verfolgen und unter gewissen Bedingungen eine ganz 
strenge Auflösung des Problems kennen lernen will, wird 
sie in Gauss Theoria Mo|. Gorpor. coel. findet. Hier mag es 
hinreichen, den Gebrauch der vorhergehenden Ausdrücke 
durch ein vollständiges Beyspiel zu zeigen« Wählen wir dazu 
folgende drey Beobachtungen der Vesta« 
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«607 mittU Zeit Paris geoc. Länge geoc. Poldistanz 
s4Jtpni 9* ft' i6^6 174^ 7' 33.2 «=88* 22' 35*. 9 

29.Apnl 845 42.2 VSSS173 44 21.3 3r'=88 40 17 .4 
4.May 822 5i.2 V= 173 33 33.o 3t'' = 88 69 2o .8 
Für diese Zeiten geben diie Sonnentafeln wahre Länge 
der 0+2o'* 

L = 2i5'42'65^5 logD =0.0028640 
L'ss2i8 33 22*4 log D'stsq. 0034240 
L*s223 23 i5.5 log 0*80.0039670 

und daher $ es 4 -9855208 Tage 

d's= 9. 9706405 

6'' = 4. 9850197 - • 

Damit findet man nach $• 3 
log 0=5.3424727 

logA =7.6214048, losB=:7.93685o4"i logC = 7.65i4234 
log A =7. 6537430, log 6=7,965 1452", log C'=7 . 6756959 
log A'ssT. 6808882, log B'= 7. 98874 t7MogC's7 .6906918 

Die i>eyden Gleichungen in §• 4i L sind also 

■5775 — ^yj/ — o*64836i6=o ^ 

^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^ 

i'*— i.oiSSgSo — 0.1553219Ö' — 0-01708965'% 

wo die überstrichenen Zahlen schon Logarithmen sind. 
Aus diesen Gleichungen findet m^n (nach S. 67} 
log r' B o . 3477013 und log SS o . 1590755 
mi daher auch 

logd=o.i2868i5 und log 5' =0.15067 80. 

Weiter geben die Gleichungen des $« 4, II. 
logr=o. 34883 . log r's 0.34676 
log X = o . 33748" log x"= o . 33ü25" 
logyÄg. 62437" lüg y =9.72797» 
logzsg. 44191 log «"=9. 43977 

Die Glcicliuiigea in §.4?li-l^. aber geben 

Iog(yz' — y''z)=8.5o46i also auch ß =s io2« 18' 10' 
Jog(xz'— x'z)=7.84523» n= 7* 8'i5* 

log(xy " — x''y) = 9 .41707 u" — u= 5 2 3o* 

Hätte man auf diese drey Beobachtungen die obea er- 

i 
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wähnte genauere Methode der Theor. MotTCorp. coeL ange- 
wendet« so würde man gefunden haben 

logrssso .34B05429 also jene Bestimm, zu gross umo . 00080 
log r's o . 5465G 12 o • 00046 

Suchen wir daher mit diesen verbesserten Angaben die 
elliptischen Elemente nach §. 5 und 6 9 so ist 

h c=s — — = — j— = 2*5i'7'.4o» t=9«97o54o5 und da- 
her (nach §. 5) 1 = 0.0001766, log m' =6.6245749 und 



Cnach §. 5,lL)Q=a i~rT= 0.000401295 

Die oben erwähnte kleine Tafel zwischen Qund y ist 

Q logy' 

o.ooo5 0.0002894 
0.0004 o .0003858 

o.oooii 0.0004821 
so dass aus dem vorhergehenden Werthe von Q ioigt 

log =s o . 00038706 9 

X SS — 1 so.OOOi5758 1 

welches nahe £ = 0 gibt, so dass man hat 

log x= 6 .1976011 = log Sin" ^g oder 

g = ^^=1^26' 18". 66 

Mit diesem Werthe von g findet man aus $.6 

!oga = 0.3726028 
log p = o • 3689094 
aao.09S026l 

ssSoS' 8' 27'. i3 also eaSoG' 49' 8*. 47 

e'=3o9 3445.79 

^■ "*"^ s=s 303' 52' o". 20 also V = 3q2o 2o' 02". 83 
a • 

v's=:3od 25 7.63 
Mittl. Anom. in der Lßeob. M = 3io° 55' 47". io5 

IL' - r M"=3i3 38 35 . 827 

' Differenz 
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oder mittlere siderische Bewegung in der Zwischeniieit 
!<•* 

. -£=9,60'. 723. 

Das Arguiiieat u der Breite in der ersten Beobaciilung 

^ Cos Q -f" J S2 
findet man aus Gosus ^ ^j^^ ^^1^^ dem vo- 

rigen Werthe von x,y, und ß ^ da log r s o . 346o342 ist, 

11 = 88*39' 4ü und daraus die Länge des Perüieliums 
lZ = u — v+Q =240-36' Ö7". 

Addirt man diese Länge des Perihels zur mittleren Ano* 
malie M der ersten Beobachtung, so erhält man fiir die Zeit 
der ersten Beobachtung die mittlere Länge des Planeten in 
der Bahn oder die Epo che gleich * 
199? 52' 44* Tür 1807 April 24.5786631 mit tL Zeit Paris. 

Wir haben daher folgende Elemente der Vesta : 



iTiiltl. Länge für 1807 April 24. 37866- - - - 199« 32' 44' 

halbe grosse Axe a - 2.35632 

halber Parameter p 2.53835 

Excentricitat a - -- -- -- -- - 0.09203 

Länge des Periheliums /7 ------- 248'36'57"' 

Länge des aufsteigenden Knotens ß - - - - io2 lö 10 . 

Neigung gegen die EclipUk n ..... 78 i5 

tägliche tropische Bewegung ------ 979*. 896 



8. §. Setzt man aber die Bahn des Körpers parabolisch 
voraus, so wird dadurch die Aullösung unseres Problems 
sehr erleichtert, da die Bestimmung der grossen Axe, die hier 
unendlich ist, wegfällt. Diese Voraussetzung ist, wuni^slcns 
in einer ersten iSaherung, bey den meisten Kometen erlaubt, 
da ihre Ü>ahne9 gewöhnlich sehr excentrische Ellipsen sind, 
und da diese Körper, wegen ihres schwächern Lichtes, mei- 
stens nur in der Gegend ihrer Sonnennähe von uns gesehen 
oder beobachtet werden können, ^immt man nämlich die 
Abscissen x von dem Perihelium auf der grossen Axe und 
nennt man p den halben Parameter der Bahn und a die halbe 
grosse Axe, so hat man bekanntlich Hir die Ellipse 

y'a=2px— — , 
und für die Parabel 
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Aus diesen beyden Gleichungen folgt, dass die Differenz 
der Quadrate der Ordinatea y in 4er Parabel und in der 
dilipse gleich 

odoTt wenn « dieExcentricität der Ellips(5 bezeichnet, gleich . 

ist , und dass daher die Ellipse der Parabel für denselben Pa- 
rameter um so näher kommt, je grösser die grosse Axtr^ und 
je grösser die Excentricität « ist, und dass endlich dieser 
Übereinstimmung beyder Gurven in der ^ahe des Perihe* 
liums, wo X sehr klein ist» am grös&ten'sejrn wird. 

1. Ehe wir aber an die Auflösung unserer Aufgabe |;ehen, . 
wird es gut seyn, zuerst einige Ausdrücke clor Parabel zu ent- 
wickeln * die uns bey jener Auflösung von iSutzen seyn wer- 
den. • . ' ^ 

Nennt man r den Radius Vector, v die wahre Anomalie 
vom Perihellum und p den halben Parameter der Parabel, so 
ist die Gleichung dieser Curye (S. 63) 



f Cos*X 



TT f 



für eine zweyte Beobachtung ist also auch 



Diese beyden Gleichungen geben sofort 



Cosr 



/ , dos - 

\/ 1 oder 



Vi 



yf V ?' V V 

Cos— j— — Sin — J~ tg j, 



setzt. 



oder, wenn man tg^ — ' \/ 

' 1 r 



V~ 



ar 
C«itg 



V " % , * 

Die erste Gleichung aber gibt . 

I. , ; lO 
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% 

. /a V i 



SO da$s man also durch die beyden . letzten Ausdrücke die 
Grössen p und v finden kann« wenn man r, und v^— v 

kennt. 

II. Für die Ellipse hat man« wenn u die excealrische 
Anomalie bezeichnet (S. 56) 

a • • 

' Cosvssl (Gostt-^s) und Sin vs='~ \ i-^ i:\Smu ^ 
• ^ . t 

also auch 

r Cos (v — v') s=s a" (« — Cos u) (i — Cos u') 

+a*(i-.s')Stnu'Sinu. 

Nonnt man aber k die geradlinige Sehne zwischen den 
£adpuacten der beyden Hadien r und so ist 

k'asr* + r"— 2rr'Cos(v— v'), also auch 

V=4a'Sin"-^(i^.*Cos^— ) . • . (0 

£s ist aber (S. 63 und lii) 
pt . 

— , = u — s Sin u 9 also auch 

1^(1/ — t) ^ tt' + n u' — II 

j — =u' — U — 2 t Cos — - — Sin"— — . ♦ »(2). 

a s 

r 

Endlich ist ~ es i— tCosu oder 

- r + r=2 a-* 2 a i Cos — Cos — j"", 
das heisst, wenn man der Kürze wegen f = 2ß. — r' — r setzte 

cCos— ^ = — — 

* laCos . 



und wenn man diesen Werth Ton a Cos in (i) und (i) 

substituirt» wo 6sst'-— t die Zwischenzeit der beyden Be- 
obachtungen Ulf > 

k'=4.-.g'— [Cos.— 

-j«u'-u-;tg— 

a • 
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Es ist aber Ig' — = —7: — tt — ; wo«' 

o 2 1 + Cos (u' — u) 

ü' — tt 1 + Cos (u' — u) 

Cos' ~ 



2 i 



also ist «ach die erste der Gleichungen (5) 

oder auch * ^ 



+ 

SeUt man daher 

•^-^ssCostfund •= Gosß, so ist 

Cos(a'-^ u) ;= Cos a Co&ß + Sin o Sinß = Cos (a— /3) ♦ 
und daher 

n' a s je — > d s Are Cos — Are Cos — ^ ; . 
und tlbcrdiess 

♦ 

«'^Q Sin^-», Sin« 

. ^ ^6 2 ^ Gos ^ -4- Co« « 

Siu Are Co« -i Sia Aro Co« - 

2 a a • 



und daher auch die zweite der Gleichungen (3) 
^^«ß-«- -tg — oder 

► Hr = Are Cos — Are Cos — - 



—'Sin Are Cos — — 4-Sin ArcCos 



2« 



III Üni aus dem letzten Ausdrucke von^ für die Ellipse 

lo*** 
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den analogen fdr die Parabel abzuleiten f wird man in ihm 
fden Werth voa a unendlich gross « also 

Cos a= und Cos ß =3 — — 

8 « 1 A 



gleich der Einheit aniichniL n, und a — Sina=rgSin a setzen. 

Es ist aber a = Are Cos — und Sin o = Sin Are Cos — | 
also gehl dieGleichyng a— Sina^^Sin'a in folgende üher 

Cos -^^-^ — Sin Are Cos ^^^^ as 
« j(i Cos' Are Cos ^* , 

da man nämhch hat l - .^^ 1 = ( ) 

«(, =x-. — ~ — +- 



X 



4** 



a 

Ganz eben so findet man auch 

7— k 7 — k /r'-f.r + k\I 

Are Cos Sin Are Cos — — = i \ 

und daher hat man für den gesuchten Au&druck in der Pa- 
rabel 

1 1 
6j«9=.(r'+r+k)*— (r'+r— k;\ 
9*§.Nebmen wir nun wieder drey beobachtete geocentri- 
sehe Längen \, A,', X' und Poldistanzen ä-, jt', jt" an, und su- 
chen wir daraus die Elemente der Bahn unter der Vorausse- 
tzung, dass diese Bahn eine Parabel ist. 

L Mit der S. i2g angenommenen Bezeichnung von 
A*==.Cotgir'Sin(L' — X")— Cotgjr"Sin(L'— und 

C'== Gotg^ üiii(L'— .A,'; — .Gotg^r' sin(L'— ;i; 

suche man ^ 

»ii = X7^,und d"=md, 
so ^adet man f analog mit S. i35 
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4*6'Gosec*«r4-2DftGos(L— A.) • • • (r) 

r-ss=D''+m*yCo8ec'.jr''+^2inD"ÄCos(V — 5^"). h) 
und für die Saline k zwischca eleu beydeii üussersten Beob- 
achtungen 

- k* — (x" — x)'+(y"— y)*+(a"— 2)' oder 

k"e=r"4.r'" — amö' [Cos(;i — ;i")+Cotgjc Cotg*"] 
' — 2 m D 5 Cos (r — L) — . 2 D ' b Cü5 (Ji— L") 
— 2DD"Cos(L— L"; ....... (3) 

Codlich hat man aoch, wenn 0.' die Zeit swischeD der 
ersten uad drittea Beobachtung beseichnet und 

;iss 0.017202 istf • 

1 1 
6jite' = (r' +r + k)'— (r" + r — k)' . . . . (4) 
Diese vier Gleichungen (1) • • (4) geben (nach S. Ö7) 
die Grössen r r" b und k^ also auch 6'^ m5. 

II. Daraus findet man die heliocentrischen Längen 1 I 
in der Ecliptik und die heliocentrjschea Poldistanzen p p 
durch folgende Gleichungen 

rSinpOos (L-~l) = öGos(L — ;i>+D 
rSippSin (h^i)^öSxu (L^X) ^« 
rCosps6.Cotgx 

und durch 

§ 

r"Sinp" Cos (L'l— 1") « ^•'Co8(L"— V')+.D" 
r" Sin p" Sin fL" — 1") « b" Sin (L"— Ä") 

r" Cos p* =: b" C<^tg k" 
istr-<^l^ so ist derlLomet retrograd. Die Übereinstim- 
niung der hier erhaltenen Werthe von r und r" mit denen 
in (I) wird zur Prüfung der Rechnung dienen. 

III, JNennt man dann ß die L'änge des aufsteigenden 
Knoten» der Bahn in der Ecliptik und n.die Neigung dersel- 
ben gegen die Ecliptik ^ so i^t 

tgnSin(l-~ß)=±Cotgp 
• tgnSin(V— .ß) = + Gotgp'' oder < ^ 

tg n Sin (l — ß ) = ± Cotg p 

_+ Gott; p"T C*'^" P (!" — 1) 
t^llCos(l — a)= 8m(l"-l) . 

das un^^re Zeichen « wenn die Bewegung des Kometen rück- 
gängig (yon^Ost gen West) ist. 



Diü 



i5o " • • ■ - * 

• > 

IV. Sind dann u und n" die Argani£nte der Breite in 

den beyden äusscrsten Beobachtungen, so ist 

wo u und u" in demselben Qaadranlen mit (1—8) und 
genommen werden müssen. Also kennt nian auch 

u = v" V oder die Differenz der beyden wahren Ano- 
malien. 

V. ist dann n die Wnge .4es Periheliuros und v die 
wahre Anomalie in der ersten Beobachtung, so ist 

V CSS u-^- ß -—n, also auch (S. 146) k 

11+ ^ — n 1 

OS 5 y-,. 

P 

Gotg 



vi 



u _f_ o — n 
? • Sin ^ — 7 = }/ 




p . Sitt 

aus welchen beyden Gleichungen man U und den halben 

Parameter p findet. 

VI. Endlich ist die Zeit T des Durchgangs des JLome-^ 

ten durch das Perihelium 

1 

Ts=Zeit derLBfiob.^: -^C«gJ + i^g'i) ^d««' 



T= Zeit der in. Beob. 4- - (tg — + i tg 7) 
die oberen Zeichen; wenn bey direcler Bewegung u+ Q ^ 
oder wenn bey retrograder Bewegung U+ß*^^- 
Die Übereinstimmung beyder Werthe von T wird zur 
Prüfung der ganzen Rechnung dienen, 

Ex. An dem zweyten Kometen von iöi5 bat man fol- 
gende Beobachtungen in Göltingen gemacht: . 
i8i3 mittl. Zeit scheinb. R. scheinb. Poldistanz, 
Göttingen 

April 7. ly 12' a" i i9"-3 Ö4° 25 25 3 

* 14. i3 7 36 ' 266 44 9^ 33 0.8 

$4. 14 23 o 2Ö6 3919.3 102 57 56.0 
Sucht man daraus nach S. 29 die Länge % und die Di- 
stan^ « desliomcten von dem Pol der Ecliptik , so ist 
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Zeiten. ..7.00008 as:27t"i6 3ff' jres6o Ö8 o 

14.54694 V aas 266 »7 29 «' = 67 7 4» 

21.69951 /l"=2JÖ 4Ö ö jr"=8o 648 

und für dieselben Zeiten bat man 

L =i97**47'4i" log 0=0.00091 
L' = 2o4 38 45 logD' = 0.00175 
^»21151 25 IpgD'ss 0.00260 

Damit findet man ' ^ * 

aus (I) log in = 9 . 76799 

log 5 =9.80364 logr =0.13900 

log 6"=2,ö6i6& logr"s= o. 11070 

aus (U). . . 1=225'' 4' 22" i;=223« ff 55" 
pars 75 8 21 p"s» 87 lO 32 

logr= 0.13896 • Iogr''s 0/11068' 

und der. Komet ist retrograd 

' aas (III) Q SS 42* 40' 8" 

näSi i3 

• # 

aus(IY)« .u=i95» 2' 69" 

u"=i82 5i24 

aus (V) JI=:i97«37'5i" 

logp =0.08572 " 

aus (VI) Tsrs 7.550 + 41.968=49.618 

1=21.5904-27. 918 = 49.517 

Im Mittel Zeit des Perihels 4g. 8175 April 

3o 

19.^175 May. 

Wir habep daher für die gesuchten Elemente 
Zeit des Durchgangs durcb dasPerihel i8i3 deni945i75May 
liäoge des Perihels . • • • i97*37'5i 
Länge des aufsteigenden Knotens 42 40 B 
Neigung ....... 81 1 5 * 

Halber Parameter • . ' . 2 ■ 43o65 

Bewegung retrograd. 

10. §. Eintacher wird die Auflösung dieses Problems, 
wenn man die Bahn des Planeten als kreisiormig vorausse- 
tzen darf. ■ 



i5s ' 

Ist A der Halbmesser dieses Kreises und substituirl man 
die Werthe von 

X = p Sin 'TT Cos /l + R Cos L 
^ y ÄpSinjrSin ;i-|-IlSia L 

Z'&spGos« , 
^ in der Gleichung +z*asa% 
so erhält man . , 

wo A=RSin9rOos(L— X) ist* , " 

Cb^n so erhält man für eine zweyte Beobachtung 

p'«: V a* — (R** — A'O — A', 

wo A's=R'Sin^'Cos(L' — V) ist. 

Heisst wieder k die Sehne, welche die Endpuncle der 
Halbmesser In den beyden Beobachtungen verbindet, so ist 

= (X ^x)' + (y'— y)' z)* oder 
k' t» a a*— 2 p p' (Sin n Sia«' Cos X*) + Cos ar Cos jr') 
, — 2pR'Sin«Cos^'— A.) 

— 2 p' R Sin 3r' Cos (L — 
— 3RR'Cos(L— L). . 

Ferner hat man f iir die Fläche s des Kreissectors zwischen 
den beyden Beobachtungen 

k 

S 2ssa' AröSin 

0>Ol720Sl' 

und wenn ii = — — — 3548". i866 ist* 

s=|/*t.V^a; 

also ist auch , wenn man beyde Werthe von a wieder gleich 
setzt. 



— Sm == o. ^ 

2*» , 



Die vorhergehenden Gleichungen enthalten nur die nn* 

bekannten Grössen a p und p'. Um sie daraus zu bestim* 
men , kann man so verfahren. 

I. Sey A » R Sin n Cos (L A'= R' Sin % Cos (L'— V) 

R = 2 R'Sin ff Cos(L'— :\), R'= 2 RSin 3r'Cos(L— Ä.*) 
tg C = Cos (/l — ä') tg 7c. 
Hat man diese beständigen Hülfsgrössen berechnet 9 so 
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ündet mnn in einer ersten Hypothese mit einem angenom- 
menen Werthe von a-die Grössen mm' p p' und k aus den 
Gleichungen 

Sin ms=tVR*— , Sin m'=f V^R'*— , 

ps'aGosm'!— A p'saCosm'^A' 

Cos K Co« (G*^ IC') 
k> = 2a--app' ^ i-Bp~B>' 

— 2llR'Cos(L — L), 
lind wenn der so gefundene Werth von k der Gleichung 

nicht genügt« so wiederholt man mit einem zweyten Werthe 
von a die Berechnung von m m' p p' ky wodurch man end- 
lich nach der bekannten Methode (S. 67) den wahren 
Werth von a« welcher der letzten Gleichung entsprichtf 
findet 

Kennt man so a, p und p% so findet man die heliocen- 

trischc Läii^c und Breite aus 

P pSintc 
Cos p s=s ^ Cos 3c Sin(L— rl) = y^|^Sin(L — 51), 

Cosp'==^Co«,' S!n(L'-l).= SinCL'-^'). 

und daraus die Länge Q des aufsteigenden JtLnotens und die 
.Neigung n der Bahn durch die Gleichungen 

tgnSin(l— . ß) = Cotgp, 

. Cotgp^--CotgpCo»(^-l) 
tgnCos(l-^ß)= siii(l'-i) ~' 

* £x. Wenden wir diese Auflösung auf die swey ersten 

in §. 7. gegebenen Beobachtungen der Vesta vom 24. und 
S9. April 1807 an, so hat man 
tB^ 4 .9860197 
logA=9. 8807012 log Bäo. 1492157 
log A'=:9. 8467471 logB'=o. 1797447 
C = jQ^ 22: 34". 97 

log Vb^Ta* 5=59. 8197078 log V^R"— A**ss9.86984aa^ 

Ä Cos « Cos (C — «') 

log c^Tc =o.5oioi47 und 

a R R' Cos (L — L) =3 .oa*885a. 
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Ist dann in einer ersten Hypothese as^St so findet man 

in=i9*i6'34".8 ni' = 2i«i5'42".2 
logp =. 0.0523567 log p' =0.0056700 

6=0.0035973 
log Slo 1806S69 

*äV 

Fehler 0.0047286. 

y Ist für eine zweyte Hypothese a ss 2,2, so ist 
m s 17* 27'5i".85 m' ^ 19" i5' 6". 14 

logp = O. 1267106 logp'rr o.l5Ü72Ö6 

Ji^ = o.oo3342ä 

k 

» log ~ =* ö. 1185700 
log Sin — 3 S5= 8.. 1 18Ö7 17 

Fehler 0.0000017 

Daraus folgt verbessertes a » 2 »2000755 und daraus 
logp ^0.1267373, logp' =0.1587649. 

Mit diesen Werth cn voaa« p und p ( rhait man 
1 » 191« 12' 39".! r SS 192« 43' 38^9 
pss 82 57 26.1 p'ss 82 56 26.9 

n = 7°4'45" 
ß =107^3' 17". 8. 

Die Neigung ist (vergl. S. i44) genau genug, die Kno- 
tenlinic aber weicht von der wahren beträchtlich ab, weil 
das Argument der Breite nahe an 90** ist^ wo sich der Kno* 
ten nicht genau bestimmen ISsst« 

ZI. §. Setzt ma>i endlich fulr sehr nahe Beobachtungen , 
in einer ersten noch unvollkommenen ^Näherung, die Bahn 
des Kometen als geradlinig voraus, so wird man dieS. 12Q 
gebrauchten Grössen f\ f" als die Flächen der geradlini- 
gen Dreyecke betrachten, welche zwischen der Tangente 
der Bahn d. h. zwischen der Bahn selbst und den Radien 
der drcy Beobachtungen entlialien sind , und da alle diese 
. Dreyecke eine gemeinschaftliche Höbe haben ^ weil ihr ge- 



I 
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meinschaftlidier Scheitel in ^em Mitfelpuncte' der Sonne 
steht, so werden sich die Flächen dieser Dreyecke wie ihre 
Grundlinien verhallen. Da aber die Bewegung in einer gera- 
den Linie während einer kurzen Zeit als gleichRirmig voraus- 
gesetzt werden kann , so verhalten sich diese Grundlinien^ 
also auch jene Flächen, wie die Zwischenzeilen Öi 6', 6 ' der 
Beobachlungea. Behält man daher die oben S. 129 eingeführ- 
ten Bezeichnungen bey, so erhält man i und ö" sofort aus 
den beyden Gleichungen « 

fl' A'D' A"D" AD 

&eant man so 5 und ö'\ so hat man 
x=s6 Cos X+D GosL und x" s= Cos Cos L" 
y = « Sin X H- b Sin L y" = d' Sin V -f- D" Sin L" 

z=^<!>CütgJC z" =6"Cotg5c'' 

und daraus erhält man Q dur^h die drey letzten Glew 

chungen des §.4, III. I 

Ex. Wenden wir dieses auf die S. 142 gegebcnt n drey 
Beobachtungen der Vesta an» so hat man mit den bereits 
oben angeiiihrten Werthen von A'« A'' und C 

log a =s o . 1690281 und log y SS o . 1910246 ; . 

daraus folgt • ' ^ - 

X =8 —.'2 .30534 x" = — 2.27607 
y«— 0,40769 y"«s— D.öigoö 
logzasg. 46225 logz"=9. 4801a 

y"z — yz"=^o. 00442 
xz" — x"2ss— d.oo545 
xy" — x''y =-1-0.26873 
also ß =99** o' i3" und 0 = 7' 23' 22". 

12. §. Noch muss bemerkt werden, dass die geocentri- 
sehen Beobachtungen « wie sie von den Astronomen gewöhn« 
lieh angegeben werden ^ in Rectascension und Declination 
ausgedrückt und bloss von der Refraction corrigirt sind. Man 
wird daher diese Beobachtungen (nacli S. 29) zuerst mit der 
scheinbaren Schiefe der Ecliptik (S. 77) auf Länge X und 
Distanz x ton dem Pole der Ecliptik bringen. Zu dieser 
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Xiänge \ wird man die Grösse -f- 16". 78810 ß setzen , um 
f ie von der Nutation (S. 76) «u befreyen. Die Mutation der 
Poldistanz «r ist Null. Zu den ajus den Sonoentafeln genom- 
menen Längen der Erde aber, wo man die Nntaiion 
(Taf. XI V) ganz weglässt, wird man die coastante Aberratioa 
•4- 2a"« 235 (S. ÖÖ) setzen y und diese Grössen 

X4- 16 "78 Sin ß <r und L+2o"255 
sind es, die man in den vorhergehenden Ausdrücken unter 
den Zeichen X und L versteht. Eigentlich sollten die Grös- 
sen X und L noch von der Aberration und der Parallaxe 
befreyt werden; da aber dazu die Kanntniss der Entfernung p 
des Körpers von der Erde ^ejiiört, die hier noch unbekannt 
istf so wird man bey einer ersten genäherten Bahnbe- 
stimmung dia zwej letzten Gorrectionen bequem ganz über- 
gehen* Ist aber 9 aus vorhergehenden Rechnungen, bereits, 
ein gcnllherter Werth von p bekannt , so wird man zu der 
beobachteten Länge oder Poldistanz, um sie von der Aberra- 
tion zu hefrcyen, noch die Grösse -f- 0.00671 mp hinzusetzen,^ 
wo m die tägliche Znnahme der Länge oder der Poldistanz 
in Secuiiden ausgedrückt ist. (S. 87.) Um eben so die beob- 
achteten Orte des Planeten von der Parallaxe zu befreyen, 
wirdl man der beobachteten Länge die Grösse 

und der beobachteten Poldistanz die Grösse 

+0 (Sin B Cos n Cos (L — a) — Cos B Sin x) 
hinzusetzen, wo L und B die Länge und Distanz des Zenitbs 
vpn dem Pole der Ecliptik bezeichnet. (S. 98) - 
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Vorlesung XIIL 



Ferbesserung der schon nahß bekannten demente* 

r 

i»§. Die in der vorhergehenden Vorlesung aus Arej 

geocentrischen Beobachtungen erhaltenen Elernente der l>aha 
werden im Allgemeinen aus drcy Ursachen noch einer oft 
nicht unbedeutenden Verbesserung fähig seyn. Denn erstens 
werden die Beobachtungen selbst ^ wie alle Mensch enwerke^ 
nicht ganz fehlerfrey seyn , zweylens werden diese Fehler bcy 
kleineren Zwischenzeiten der Beobachtungen (und solche 
musste m'an oben der Schwierigkeit der Auflösung wegen ^ 
voraussetzen) einen desto grösseren Einfluss auf die daraus 
abgeleiteten Elemente haben, je kleiner diese Zwisciienzei- 
ten selbst sind , und endlich drittens ist die oben gegebene 
Auflösung des Problems, vrie wir gesehen haben, nicht di- 
rect oder streng, sondern nur genähert, und daher aus die* 
sem Grunde wieder neuen Fehlern ausgesetzt. * 

Um sich zuerst die möglich sichersten Beobachtungen 
zu verschaffen, berechne man* mit den aus Vorl. schon 
nahe bekannten dementen die geocentrischen Orte^fUr meh- 
rere auf einander folgende Beobachtungszeitei^ so wfrd man 
die Unterschiede dieser berecbnelen und der in der Thät 
beobachteten Orte in dem Laufe mehrerer Tage als constant 
oder doch als ' der Zeit proportional annehniep können» 
Seyen z. B. fSr die Zeiten t', t''. • . die beobachteten Längen 
oder Poldistanzen a, a', a"... und die für dieselben Zeiten aus 
den Elementen berechneten Längen oder Poidistanzon a-|-d, 
- a'+^', a"+y . • so werden die Grössen ^ b'ö" • • als die 
Folgen der fehlerhaften Elemente aVigesehen werden können, 
"wenn die Beobachtungen selbst als richtig vorausgesetzt wer- 
den. Sind daher diese Grössen b\ b" • . . nahe constant , 



Digitized by Google 



a58 



so wird 2/= 7 , , , ^-—r der währscheinlicbo Fehler eines 

jeden einzelnen dieser aus den J^lenienten berechneten geo- 
centriscben Orte seyn , und man wird daher iiir die wahren 
f^eorentrischen Längen oder Poldistanzen flir die oben er- 
wähnten Zeiten annehmen 

a -f.Ä — ^ für die Zeit t 
a'+*'_^ . . - 
a'+Ä'— ^ • - - t'u.f. 
und die auf diese Art corrigirten Beobachtungen wird man 
den nun folgt ndeo^ Untersuchungen zu Grunde legen, wo-^ 
durch daher die erste der oben angeführten Fehlerquellen , 
so viel möglich , vermieden wird. 

2. §. Um aber auch den Folgen der zwcy übrigen Feh- 
lerquellen zu begegnen , wollen wir zuerst drey in der Zeit 
sehr entfernte ^nd nach $. i bereits verbesserte Beobachton«- 
gen 'ZU Grunde legen. 

Für die beyden äussersten Beobachtungen suche man aas 
den bereits nahe bekannten Elementen die curtirten Distan- 
zen des Planeten von der £rde oder die Grössen 6 und ^\ 

Mit diesen Werthen von d und findet man 1 p und r 

aus 

rSinpCos(L — l)=sdCos(L^X)+D 
rSis pSid (L— l)=dSin (L— X) 

r CospsdCotgir 
und eben so l'\ p ' und r". Daraus aber üadet man Q und n 
aus 

tg n Sin (1 — Q ) B Cotg p , 

tg n Cos (l— ß)« süi (i — t 

und endlich u und u' aus 

< 

Da sonach r, r' und u" — u bekannt ist« so kann man 
aus 'diesen drey Grössen alle übrigen Elemente der Bahn 
("nach Vorl. XII. §. 5 und 6) suchen t und diese neuen Ele- 
mente werden jene zs\ey% äussersten Beobacliliin^ofi genau 
darstellen, wenn auch die anfangs angenommenen Werlhe 
von b und. fehlerhaft sind. Mit diesen neuen Elementen 
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berechne man jetzt auch den gcocenlrischen Ort. M fiir die 
dritte der oben zu Gruadc gelegten Beobacbtungea (wo M 
diese berechnete Länge und anch die Poldistanz bezeichnet). 
Ist dieser berechnete Ort M dem tn der That beobachteten 
goocenlrischen Orte in der dritten lieobaclilung nicht schon 
nahe gleich (in welchem Faiie die ersten genäherten Elemente 
auch schon die wahren wären, bey denen man daher auch 
stehen bleiben könnte)^ so wiederhole man das ganze so eben 
angezeigte Verfahren mit anderr^ Werthen von ö und 6', die 
wir b^dö und b" nennen wollen (wo also die curtirte Di- 
stanz 6" der dritten Beobachtung dieselbe » wie in d^r ersten 
Hypothese ist), und suche mit diesen aus d-f-dd und ab- 
geleiteten Elementen wieder den geocentrischen Ort M+d M. 

Ganz eben so suche man endlich noch in einer dritten 
Rechnung mit den Grössen ö und b^'-^dy die Elemente und 
daraus den geocentrischen Ort M+d M\ 

Da nun die Grossen d 6, d 6", d M und dM" nur klein ^ 
seyn werden 5 so kann man annehmen, dass iti einer vierten 
Hypothese, ftir welche man jene curttrten Distanzen gleich 

Ä-hx.daund^+y.dd* 

annähme, der aus dieser Annahme berechnete geocentrische 
Ort in der dritten Beobachtung gleich • 

M+x.dM+y dM" 

seyn 'wird. Ist daher K der in der That beoba'chtete geo- 
centrische Ort dieser dritten Beobachtung, sb hat. man 

MH-x.dM+y.dM'=?JS[, 

und da sowohl die geocentrische Länge, als auch die geo- 
centrische Poldistanz eine solche Gleichung gibt, so, .wird 
man üms diesen beyden Gleichungen dieWerthe von x und y, 
also auch dtg wahren curtirten Poldistanzen der zwey 'äusser- 
sten Beobachtungen oder ^-f-x.dö und b"-\-y.dB*' finden, 
aus welchen man dann die wahren d. h. diejeni^ch Ele- 
mente ber<^cbnen kann, welche allen drey Beobachtungen 
vollkommen entsprechen. ^ 

I. Dieses Verfahren lässt sich auch auf mehr als drey 
Beobachtungen ausdehnen. Sucht man nämlich in der ersten 
Hypothese durch die aus 6 und 6' abgeleiteten Elemente die 

i 
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geoccntrischen Orte einer dritten 9 vierten» fünften Boobach- 
tang, die M» M', M* . • heissen sollen, und sind eben so 
die berechneten geocentrrschen Orte in der zweyten Hypo- 
these 

M+dM, M+dM„ M + dM^ . . 
und in der dritten Hypothese 

M+dM", M + dM^^M + dM',, • . . 

so hat mani wenn , • . die in der That beobach- 

teten Orte sind, fiir die geocentrisch^ Längen sowohl als 

auph für die Breiten folgendo Gleichungen 

M + xdM-hydM' r=N 
M+)cdM,+ydM'^=N, 
M4-%dM,,+yd]Vr'^=N, . . . ^ 
deren Anzahl 2 n ist, wenn die Anzahl der Beobachtungen 
selbst gleich n ist, und aus diesen GU;ichungen wird man 
dann nach den bekannten Methoden die wahrscheinlichsten 
Wcrthe der beyden Grössen x und y bestimmen. 

3. §. Suchen wir nun die Änderungen, welche kleine 
Fehler der Elemente der Bahn in der geocentrischen Länge 
und Breite der Planeten hervorbringen. 

Behält man die frGher angenommenen Bex^ichnungen 
bey^ wo u das Argument der Breite und k die Länge des auf- 
steigenden Rlnolens istf so hat man (S* 118) 

X ^ X ==s p Sin sr Cos (X — k) ==> Cos u — Bi Cos (L — k) 

y — Y=pSin?r Sin (A, — k) =rSin u Cos n — RSin(L — k) 

'Z — ZspCosx esrSinuSinn* 

Differentiirt man die ersten Aasdriicke von x — 

y — X, z — Z in Beziehung auf A,— ^k« irundp, so eriiält 
mani wenn man d p eliminirt^ 

dyCos(X-k) — axSitt(X— k) 

d X ^J. d » 

d it s=5 — Cos CK — k) Cos jr4- -7— Sin — k) Cos tt — — Sio tc 
^ . P P 

Nimmt man also den Ort der Erde als fehlerfrey an, 
so hängen die Cuordinaten xy z bloss von den vier Grössen 
r, n und k ab, und wir werden daher die partiellen Dif- 
ferentialien dieser Cootdinaten in Beziehung auf diese vier 
Grössen zu nehmen haben. Es ist aber 
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i ^Sin u Cos n Cos (X — k) — C09 u Sin (X^-l) 
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, p Sin fr 

SeUt man der S,iirze wegen 
so ist 

(dX\ Sia (X— k)SiD (y — u) 

und eben so erfaHlt man 

V.d«y pSinTtSmy * 

(dXX ßCos(L— X) 

7tj=^+ pSinV" 
i^dXN rSm uSinnCos(X— -k) 

Eben so ist ferner 

(dwX R C o« «Co» (L — X) 

ynd wenn tgi^sSm(^'«k) tg ii ist« 

^Sin nCos(:i--k)Cos(f-.u) Sin(^+») 

Cd?:\ r Sia u Co§ n Sin ('|*H-«) 

dJiJ~^ pGos<|» * 

Man hat daher 

und in diesen Gleichungen müssen noch die Grossen dr Und 
I. 11 
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du durch die Varia.tipnen der Elemente der Bahn ausge- 
drückt werden* I$t a die halbe grosse Axe, a« die Excentri- 

clfäl, V und m die wahre und mittlere Anomalie, 77 die Län- 
ge des Periheiiums, 6 die tägliche Bewegung des Planeten in 
ixiiltterer Länge, M diese miltlere Länge selbst für irgend 
eine Epoche, die tTage vor der gegenwärtigen Beobachtung 
vorausgeht, (lolgt die Epoche der Beobachtung nach, so ist 
t negativ) so hat man > da 

1 , a«<10 

' O.a* 80.017202 ist» das— , -and überdiess 

u=v-|-JI — k , also auch da=dv-|-d7r — dk 
iDssM+ta — iZ dm=sdM+t.dd*-*di7. 

Allein die Grössen d v und d r haben wir schon oben 

a a d 9 

(S. 67) durch dm, dt und da = — " a usgedrückt. 
Setzt man nämlich 

Vi— t* ^ 

(a+iCo« v) SiuT 
R = ■ ' und S = a Cos v , so ist 

ar 

dr=— rr .de+P.dm-r-S.d«, 

dvsQ.din-l-^*^^') ^^^o auch 
dussQ«dm-)-Rde + d77^dk oder 
dus»Q.(dM+tdO— dn)+Rda+di7— dkund ebenso 

drss— ^. de+P.(dMH-tdd— du)— S^dff. 

Substituirt man diese Warthe von d u und d r in den 

bcyden vorhcrgehendea Ausdrücken von d/\ und dx, so er- 
hält man 



^^^= t ' (^) o « 
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und eben so 



.+tO-<a:)]<i« • 



dn. 



• » 
4. $« Ist der Pianet mit der Sonne in Opposition « d. 

ist 1äX = L, so werden die vorhergehenden Ausdrücke ein-' 

facher. Bezeichnet nämlich wieder p die heliocentrischePol« 

distanz des Planeten ^ so ist überhaupt 

- s» - — und (ür die Opposition = — 7^ • 

p Cos p " p i^os p ' 

Berücksichtiget man aljer die Gleichungen zvTischcn u « 
1— k und n, die wir Vorles^Äl. , ^ 8 gegeben haben« so 
findet man, dass f gleich dem Argumente u der Biteite« und 
dass ^ = 90 — p ist> und dass man hat 

^) = Si,.p Cä^> -Cotgr Co.(l-k) uud 

(dicN Siii(p — ic)Coiic 
17)'" 7 



Cosp ' 

(d TcX Cos (p — ff) Gol n Coso Gotg (1 — k) 

"d n" 



11 * 
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Sfan hat daher fttr Oppositionen 
«GotficCotn 

s.uap {Qt.de+Q.dM+(,~Q)dir+Rd.>, 

t Gotg ff Cot n ' 

+ 5jii^p {(^*"^ P — n) d k — Cos p Cos u . d n} 

und 

dfrcB(|^ .C^Et)dd-T£*dM + (E— D)di79 
+(CS— DR)d«+D.dk— — ~;;^-dn, 



Cot ff Sm (fr — p) 
^ rCoip * 



. GosicCiii(«— p)CotflCotg(l — k) 
D» ^ -und 

E=GP-|-DQisL 
Verwandelt man in den letzten Ansdriicken die Grössen 

l»a,inA 
' p = ar in P ' ^ 

I 

n in e 
, und k in Null t 
io erhltlt man die Ausdrücke (Sr die VeiHnderang der Rectas* 

cension dA und der Poldistanz dP der Sonne, die aus 
einer Änderung d M, d 17, de • • • der Elemente der Erd- 
bahn entsprangen. Vergleicht man aber bloss .die beobachtetie 
Länge L der Sonne mit der aus den Sonnentafeln berechne* 

teil Sonnenlange, so hat man zur Correction der Elemente 
der Erdbahn die einzige Gleichung 

dLsQt.dl+QdM+Ci — Q)dxr+Rdt. 
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Bestimmung der Zeit durch BepbachUmgen. 

1. §. Das einfachste Mittel zur Zcitbesllmmung geben 
die cbrrespon direnden» d.h. die auf be)rden Seiten 
des Meridians gleich grossen Höhen eines Gestirns. Da nUm* 
lieh zu gleichen Höhen auch gleiche, bloss in ihren Zeichen 
entgegengesetzte Stundenwinkel gehören, (S. 46§>4) so wird 
die Mitte zwischen den beyden Beobachtungszeiten auch 
sofort die Zeit der Culmination des Gestirns seyn. 

Hdt^e man z. B. von einem Gestirn, dessen scheinbare 
(von Präcession » Nütatton und Aberration veränderte) Rect« 
ascension a'=5^4o' lo'' ist, zwey gleiche Höhen beobachtetf 
die erste vor der Culmination um 5' 17' 2o" Uhrzeit 
die zweyte nach der Cuioain. um 7 26 3o 

so ist 10 43 5o 

Mittel T= 5 21 55 Uhrz. d. Gulmin 

x=:+ 18 i5 Correction der 
Uhr gegen Sternzeit um 21' 55" Uhrzeit. 
' Hätte man eben so von der Sonne zwey gleiche Höhen 
heobapht^ßt, die erste Morgens um 20'' 40' 12" Ubrzeit 
die zweyte Abends um 5 21 18 

so ist o j 5p 

Mittel Ts o o 45 Uhrz. d. Gulm. 
Da die wahre Sonnenzeit der Culmination der wah- 
ren Sonne gleich o'' o' o" ist , so ist die Correciion der Uhr- 
zeit gegen wahre Zeit im Augenblicke des wahren Mittags 
x== — 0^0^45". Ist aber (iir den wahren Mittag des Beobach««. 
tuikgstaget die mittlere Spnnenzeit 20'' 5;' 24", so ist die Cör- 
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rection der Uhr gegen mittlere Zeit x = — 3'2i", und ist end- 
lich, für denselben wahren Mittag die Rectascensioo der wah- 
ren Soone V5ö'5") «o ist die GQrrection der Uhr gegen Stern- 
zeit x^ + /i^ 34' 20'. 

Man sieht, dass man zu diesen Bestimmungen weder 
die Derlination des heobachteten Gestirns, noch die Poihöhe 
des BeobachtungsorteS) noch auch die absoluten Höhen selbst 
Stil kennen braucht« und dass man bloss von der Gleichheit 
der beyden Höhen und van dem gleichförmigen Gang der 
Uhr versichert seyn muss. Beobachtungsfehier zu vermeiden, 
oder die unvermeidlichen wenigstens zu vermindern« wird 
man auf bqyden Seiten des Meridians mehrere Höhen 
nehmen. 

Das Vorhergehende setzt voraus« dass die Poldi- 
stanz p während der bcyden Beobachtungen dieselbe bleibt. 

£s war (S. 27) 

Cos 2 = Sin 9>Gos p + Cos 9» Sin p Coss 
wenn z,s und ^ die Zenithdistanz und den Stnndenwinkei 
des Sterns und die Pothöhe des Beobacbtungsortes bezeich- 
net. DifTerentiirt man diesen Ausdruck in Beziehung auf p 
und s , so erhält mau 

tg 9 N 

d s = d p (Gotg s Cotg p — ^ ^ 

Ist also p die Poltlistanz der Sonne in der ersten, und p* 
ifi der letzten Beobachtung« und ist T« wie zuvor« das Mit- 
tel aus beyden Beobachtungsseiten ^ so ist die verbesserte 
Uhrzeit der Gulroination 

T + (. ShT, - Co^S * Cotg — J , 

wo s den Slundenwinkel der letzten Beobachtung bezeichnet. 
Ist M die Änderung der Poldistanz in einem Tage« und 6 die 
ganze Zwischenzeit der Beobachtungen in Standen der 

« 

Uhr zeit ausgedruckt, so ist 

also auch > 

p-p=— . 

welcher Ausdruck iiir p' p negaüv wird« 



Digitized by Google 



Man findet^die t ä gl i ch e Änderung der Poidistanz der 
Sonne aus folgender Tafel) deren Argument die wahre Län- 
ge der Sonne ist. 





d p 


0 


d p 




dp 




d p 


o* 
6 

18 

24 


— 23 .70 
— .23.5o 

— 23.09 

— 22.47 

— 21.63 


102 

io8 

114 


o\oo 
2.60 
5.14 

7 .61 
9 9Ö 


180** 
186 
192 
198 

2o4 


23.43 

23*4^ 
23.16 

22.69 
21 99 


270*^ 

276 

282 

288 

294 


o'.o'o 

— 2.77* 

— 5.60 

— 8.i5 

— 10.62 

* 





— 20.67 
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12 . 16 


210 


2l .07 


3oo 


— 12.95 


. 36 


— 19 3i 
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2«6 


iq.QO 


3o6 


— 16.07 


42 


— ^7 85 


l32 


16.04 


222 


18.60 


3i2 


— 16. Q7 


48 


— 16 16 


i38 


17.69 


228 


16 85 


3i8 


— i8.65 


Ö4 


— 14. 2Ö 


144 

r 


ig. 14 

» 


234 


»4.97 


324 


— 20«o8 



12 .23 


i5o 


20.38 


240 


12.88 


33o 


— 21.27 


10 . 00 


i56 


22 .40 


246 


10.67 


336 


— 22.22 


7 63 


162 


22.25 


262 


8.10 


342 


— 22.93 


5.i5 


168 


22.84 


258 


6.48 


348 


— 23.41 


2.60 


174 


25.24 


264 


2.77 

1 


364 


— 23.66 






» 


36o 


— 23.70 
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Ex. Den 10. May 1828 wurden in Wien folgende curre- 
spondirende Sonnenhöhen genommen: 

Uhrzeit ^ 
Morgen» .... Abends . . 
20' 44' 14 ".2 • . . 4'' 18' 11". o. < 
20 47 32 • 3 • . • 4 ^4 53 . 7 « 
2o 5o 44 • o • • . 4 1 1 40 • 8 • ' 

Mittel T = o- 3i' 12.67 
Die Zwischenzeit der beyden mittleren Beobachtungen 

i&t ü — 'j^.^Öß und die lägliche Abnahme der Poldi&tanz 

=938". 5 also = — 9". 7 19 und ^ :^ 48 1 2 55" 

so %vie s=4*i4'53".7 — o'3i 12". 7 =5 3'' 43' 41" 

;=55^ 55' 16". ' 



. Miuel 

o-Si' 12 ".6 
o 3i i3. o 
o 3i 12.4 
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p'"l~p 

Endlich ist: — ~ oder die Poldisl^ni der Sonne im Mit- 
tag gleich 72"* 19'. Man hat daher 

p' — p P'+P 
— - . Colg s Cotg — j — = + 2.11 

Gorreclion =»— ii".oi 

[ ' T = o''5i' 12.6 7 

Yerbesaerle Uhrzeil des Mittags a a^3i' i".66 
Mittlere Zeit im wahren Mlllag »23 56 10 • o 

torrection der Uhr gen mittl. Zeit x sc — 54'5i''.G6 

Es ist für sich klar« dass man durch denselben Aus- 
druck auch die vorbossertc Mitternacht findet, wenn man die 
ersten lieübachlungen Abends und die correspondirenden am 
ilalgenden Morgen nimmt. Da die Grössen p und ^ von der 
Lttnge der Sonne abhängen ^ so ifisst sich der Ausdruck 

7;^) VshTs-CotgsCofgp) 

in zwey Tafeln bringen , deren Argument, die Länge der 

Sonne und die Zwischenzeit $ ist« und von welchen die er* 

« 

stc die Werthe von — . £: — und die andere die Werthe 

720 bin s 

von'—* Cotg s Cotg p gibt) wodurch die Berechnung der 

Correction des Mittags sehr erleichtert wird. Für einen be- 
stimmten Beobachtungsort können beyde Tafeln in eine ein- 
zige zusammengezogen werden. Eine solche Tafel ist die 
Taf.XI. der Sammlung. Für unser Beyspiel ist die halbe Zwi-^ 
schenzeit 5^ 45'* 7 und die Länge der Sonne i*2q^ =^ öo\ also 
nach der Tafel 

1" Thcil — 1 1 . 69 tang ^ = — 13". 09 
II" ---------(-2.09 

Correction — 1 1". o wie zuvor, 

3. §. Die Zeit lässt sich auch ai)s einer einzigen beobach- 
teten Zenilhtiistanz finden, wenn die Poidistanz des Gestirns 

und die Poüiöhe bekannt ist. Man hat nämlich 

Cos z — Sin y Cos p 



Coss = 



Cos y Siu [» " * 
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oder auch 



s S < 

Sin' ; = ^7—7^ * 

« 2 2 

Cos' ~ 5 . 4is_ ♦ ' 

wo =90 — 9 die Äquatorhöhe bezeichnet. 

Ist das beobachtete Gestirn die Sonne, so ist auch ^ s 
unmittelbar die wahre Zeit der Beobachtung. Fiir Fixsterne 

aber muss noch die Reclascension a derselben bekannt seyn, 
wo dann (s-f- a) die gesuchte Sternzeit der Beobachtung gibt, 
die man nach S« 37 in mittlere Zeit verwandeint und so 
die Uhr mit Stern- oder mit mittlerer Zeit vergleichen kamt. 

In den vorhergehenden Ausdrücken sind a und p die 
scheinbare Rectascension und Poldistanz des Gestirns, 
wie sie durch Präcession , Nutation und Aberration bereits 
geändert sind. Die beobachtete Zenithdistanz aber muss zu- 
erst von dem (durch andere Beobachtungen bekannten)Feh- 
1er des Instrumentes befreyt» und um die Refraction (S.iio) 
vermehrt t und endlich um die Höbenparallaxc ^S. 93) ver* 
i^indert werden. Hat das Gestirn einen merklichen Durch- 
inesser, so beobachtet man sicherer den Rand als den 
iMittelpunct desselben. Ist dann Z die von den Fehlern des 
Instrumentes befrejte Zenithdistanx und r die Refraction für 
die scheinbare Zenithdistanz Z, so wie v die Ilöhenparallaxe 
und Ii der Halbmesser des Gestirns , so ist 

zs=sZ+r — jr + h 

das obere Zeichen von h, wenn der obere Rand des Gestirns 
beobachtet wurde. 

Ex. Den i3. September 1828 wurde in Wien beobachtet 
um 1^34' 10" Uhrzeit 

Zenithdistanz des obern Randes der Sonne 4Ö''54'34" 

Fehler des Instruments — i i3 

^ 48'* 33' 21" 

Barometer 28.8 Par. Zoll, ät|sseres Therm. R^aum.-f- f4«oi 

inneres iS.o» 

Mittlere Itorizontalparallaxe der Sonne 8^8) 
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Polhölie 9 = 4Ö'i2'35" 

Poldistanz der Sonoe im Mittag i3'S 

Tägliche Vermehniog sS' o". 

ü»i»t daher Z = 4ö°53'ai" 
wahre Eefraction + 1 i4*o 
Hdhenparallaxe — 6.7 

^ Halbmesser -f- i5 55.9 

2 = 48* öo' 24" 2 

Wenn der Stand der yhr schon nahe bekanpt iai » so 
wird man (Ur die daraus ebenfalls schon nahe bekannte wab» 

re Zeil der Beobachtung die Poldistanz p der Sonne finden, 
und daraus mittelst der vorhergehenden Gleichungen den 
' Werth von s bestimmen. Ist aber dieser Stand der Uhr noch 
nnbekannt « so kann man liir p die Poldistana der Sonne för 
den wahren Mittai^ die ses Tages, also p = 85*53 i3" nehmen. 
Mit diesem Werttie von p und den vorhergehenden Wertheo 
von f und z findet man 

log Sin rss9.S272638 

a s 84« 5i' 56". 4 in Bogen 
s» 1*38' 7". 76 in Zeit 

Dieser Werth von s ist aber selbst nur genähert ^ da p 
nicht nir die noch unbekannte Zeit der Beobachtung gefun- 
den werden ' konnte. Da aber^ nach dem Vorhergehenden, 

die Poldisianz der Sonne in 4' 38' 7". 76 um o* 1' 34" wächst, 
so ist der wahre Werth von p = 85** 54' 47" und damit gibt 
die obige Gleichung ^ 

log Sin =3 9,326]oÖ7« also 

s = i*37'5i".84 in Zeit» 
und dies«*s ist die wahre Zeit der Beobachtung» also Correc- 

tion der Uhr gen wahre Zeit x =4-3'4i". 84. 

Es ist Turner die Zeitgleichung im wahren Mittag 
des 12. Sept. o^ 3' Ö3"..i die mittk Zeit kleiner 

i3. - • - o 4 >4 • o 

also ist für die gefundene waiirc Zeil der Beobachtung die 
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Zeitgleichung c?^ 3' 54". 52 
wahre Zeil 1*3751.84 

mittL Zeit der Beob. 1 33 57*3s 

XJhrzeit 1 54 10.00 
I - 

Corr* der TThr gen mittlere Zelt x « — 12*. 68 

* Will man endlich die Correctioa der Uhr gen Sternzeit 
so hat man (oaich S. 38) 

mittlZeit 1* 35' 57" 32 

Acceleration + i5.4o • 
mittl» Kectascension <^ im Mittag 11 25 44.60 . 

gesuchte Stemzeit. 1 59' &7''.3t 

und daher Gorr. der Uhr gen Sternzeit x = 4-11'' 25' 47^32. 
Da man aber deo Stand der Uhr gegen eine dieser * drey Zeiten 
gewöhnlich schon s^hr nahe kennt « so kann man gleich an- 
fangs mit dem sehr nahen Werth von p die Grösse s berech- 
nen» wodurch die zweyte Berechnung von s überflüssig wird. 

IL JLx* Einfacher wird die Auflösung Hir Fixsterne. Den 
II. October 1761 um 10^ 3ff 25''Uhrxeil wurde in Alexan- 
drien beobachtet ^ ^ - • - 

die Zenitdisianz von a Tauri 61'' 27' 3o^ 
Fehler des Instruments ^ 3 ^ o 

61 24 3o 
Reiraction + 1 44.2 

zs6i 26 i4-2 . 
Des Sterns scheinbarer Prt für diesen Tag ist 
a SS i'' 22' 16". 35 und p s 73« Ö9' 20". 35 
und die PolhShe 9 = Si* 12' i3". Mit diesen Grössen gibt 
die vorhergehende Gleichung' 

8 « 65^56 13". 93 s 19^ 36' \b\ 074 

ass 4 22 i6>55o • 

Sternzeit der Beob. 23' 58'3 1*424 
Hütte also z.B. die nach Sternzeit gehende Uhr iS^'58'2o' 

gezeigt, so wäre die Currection der Uhr gen Sternzeit 

X = + ii'. 424. 

Da sie aber nach mittlerer Zeit ging, und 10^ 36' 25' 

zeigte , so muss die gefundeneSternzeit (nach S. 37) in mitt* 

lere Zeit verwandelt werden. 



*74 

Es ist aber $terrizcit 23'* 58' 3 1**424 

■ ^ 

Rcctasc. der O im mittlereo Mittag i3 2043.926 

f — — . 

xo 57 47.498 
— 1 44-4Ö5 

mittlere Zeil der Beobachtung 10 ob 5.oi3 
* Uhrzeit 10 5.6 25. o 

Corr. der Uhr gen mittU Zeit x — 21.987 

4. §. Der grösseren Sicherheit wegen, wird man auch 
hier mehre-re Beobachtungen der Zeilbestimaiung zu Grun- 
de legen. Folgen diese in kleineren Intervallen von £. B. vier 
bis sechs Zeitminuten auf einander, so wird man von je 
Kwey oder je drey auf einander folgenden Zenithdtbtanzea 
und Beobachtungsziftten das Mittel nehmen , ünd so dieses 
Mittel derZenithdistanzen als eine einzige Beobachtung anse- 
hen , die zur ZiMt des Mittels jener drey udcr vier Beobach- 
tungszeiten gemacht worden ist. Diess setzt voraus, dass sich 
die Höhen des Gestirns mit der Zeit gleichförmig ändern, 
eine Voraussetzung ^ die bef kürzeren Intervallen in den 
meisten Fällen ohne Nachtlieil angcti timmcn werden kann. 

Will man genauer verfahren, so wird man jene beobach- 
teten Zenithdistanzen auf eine gemeinschaftliche Zeit reducirent 
und zwar am bequemsten auf die Zeit T, der Mitte aller je- 
ner Beobaciiiüijgbzeiieü. Sind t, L ^ t . . .die einzehicn Beobach« 

t -h t' H- . • 

tungszciten, also T= ^ ^ , wo ]N die Anzahl 

der Beobachtungen ist, so hat man« virenn man die Bedeu- 
tung» der Grössen m und n aus S. 48 beybehält , für die Re- 

duction der ersten Zenithdistanz z, die zur Zeit t angestellt 
wurde, auf die gesuchte Zenithdistanz Z zur Zeit T ' 
Z = z + m (T— t) +i (n — m''* Cotg 2) (T — t)' +/ 
üben so gibt die zwcyte und dritte Beobachtung 
Z = z' + m (T — t ) + i (n — Colg 2) (T — t')' + 
Z Ä z-'+m (Trr.f) +f (n — m» Colg «) (T— + u. ». w. 

Da aber T =3 jj^ ist, so hat man 

(T t) + (T - 1) + (T — t«) . , . « o , 
und daher, wenn inan die vorhergebenden Gleichungen 
addirt. 
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(tt — m*CotBt) , 

+i »— ^ {(T-0' + (T-tT+(T~t'r + .. . J 

und dieses ist die Zenithdistanz Z, welche zur Zeit 

t+t'4-t" + 
H 

gehört 9 und mit welcher man daher den Werth von s nach 

der Gleichung des §. 3 suchen wird. 

I. Auch kaan man diese Art der Zeitbestimmung zur 
Ausübung bequemer machen 9 wenn man (lir mehrere will-» 
kii flieh gewählte Stunden winke! die scheinbare (durch Re- 
iracliuii unfl Parallaxe veränderte) Zenithdistanz z' des Ge- 
stirns durch Uecbnung bestimmt, und dann das Instrument 
auf diese Zenithdistanz stellt und «bwartet, bis das Gestirn 
an dem Faden des Fernrohres erscheint; wo dann die Uhr- 
zeit der Beobachtung, mit denn anfangs angenommenen 
StundenwinJi^ei verglichen, sofort die Correction der Uhr gibt. 

Man sucht nämlich für den gewählten Stundenwiaket 
s die Zenithdistanz z durch die Gleichungen 

^ tgxs= Cos sCoigy, 

Sin 9 

Ist dann z' die Zenithdistanz des oberen Souneiirandes, 
so ist 

z' = z — Halbmesser 0 — Refractioa-f" Höhenparallaxe 
wo die Refraction nicht fiir die scheinbare sondern für die 
wahre Zenithdistanz z — Halbmesser © gesucht werden 
muss. Wäre z. B. diese wahre Zenithdistanz gleich 60** 5o^ 
so gibt die Tafel die Refraction 2' Si'.Ö^ also die scheinbare 
Zenithdistanz 68" 27's28". 5 und mit dieser letzten findet man 
in der Tafel die wahre, in der letzten Gleichung anzuwea-- 
dende Refraction 2'5i''. 2. Berechnel npan iiir seinen Bcob- 

Sin 9' 

achtungsort in einer Tafel die Werthe von x und log - 

etwa von 10 zu lo Zeitminulen für die gewöhulichen Beob- 
achtungsstundea f so wird dadurch die Berechnung der Zeit« 
bestimmung sehr erleichtert 

5.§. Um zu sehen, weldie Gfestirne und an welchem 
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Orte des Iltminels sie vorrhpÜhaft zur Bestimmung der Zeit 
siad^ wollen wir die Gleichung 

Cos z = Sin 9> Cos p + Cos 9 Sin p Cos s 
in Beziehung auf alle in ihr enthaltenen Grossen differentii- 
ren. Man erhält, wenn v der Winkel des Declination«- rott 
dem Vcrtikalkfeise und das Azimut istf 

ds — dpCosT — d^pCost* 
d 8 SS — — — ^1 oder 

tl z — dp Cos V — f Cos u 
^ * ^ Sic w Cos ^ 

Diese Gleichungen zeigen , dass man alle dem Pole na- 
hen Gestirne 9 für die Sin p klein hl , zur Zeitbestimmung 
vermeiden müsse, weil der geringste Fehler in p oder ^ 
schon einen sehr hetrMcht liehen Fehler in der gesuchten 
Grösse s herx orbrinj^en kann. Eben 'so müssen dit^ dem 
Äquator näheren Sterne, die allein zur Zeitbestimmung 
schicklich sind« nicht in der Nähe des Meridians, wo Sin«» 
sehr klein ist , sondern so weit als möglich von dem M eri* 
dian ^ am besten in\ihrem ersten Vertikalkreise, wo a> gleich 
90* oder gleich 270** ist, gewählt werden. Je grösser übri- 
gens die Polhöhe des Beobachtungsortes, desto missiicli<|ir 
ist die Zeitbestimmung durch H5henl>eobachlungen, und un* 
ter dem Pole ist sie ganz unbrauchbar, weil dort €059 = 0 
ist, und weil für die Bewohner des Poles die Gestirne ihre 
Höhe nicht mehr ändern. 

6. $/ Die letzte llemerkung macht eine Methode nolh* 
wendig, auch in höheren Breiten die Sonne, die sicli be- 
sonders aui Reisen zur Zeitbestimmung vorzüglich eignet, 
auf eine andere Art zu denselben Zwecken anzuwenden* Wir 
wollen dazu die Distanzen d«r Sonne von irgend einem sei- 
ner Lage nach bekannten terrestrischen Objecte wählen. 

Sey /2 und Z das als bekannt vorausgesetzte Azimut und 
die Zenithdistanz des terrestrischen Gegenstandes z.B. einer 
entfernten Thurmspitze. Daraus findet man den Stundenwin- 
kel S und die Poldistanz P (kssclbea Gegenstandes durch 
folgende Ausdrücke, wo ^ = 90 — 9» die Äquatorhöhe des 
Beobachters bezeichnet: 

Siiii(4»-Z) 

.^ß'^^Si^ii^Tz)^«!^' 
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SinfP=: -^^^ Cos^i^, 

Sio aSinZ 
«'»S« SinP • 

Hat man nun die Distans ^ eines bekannten Gestirns 
von dem irdischen Objecte beobachtet 9 so findet man den 

Stuiidcnwinkel s des Gestirns, dessen Poldistanz p ist, durch 
die oben S. 171 gegebene analoge Gleichung 

Si„i(s_S)= V SinPSiup \ 

* 

Ist f (s — S) nahe an 90*", so wird man besser den be- 

kannten ähnlichen Ausdruck von Cos j (s — S) zur Bestim- 
mung von s wählen. 

I^och ist es nöthig, aaf die Refraclion des irdischen Ob** 
jects sovirohl, als des Gestirns Rilcksicht zu nehmen. Die 
irdische Strahlenbrechung ist aber viel zu ungewiss und ihre 
Variation^ besonders wenn dasObject nicht zu weit entfernt 
ist« viel XU gering ^ um sie nicht in den meisten Fällen ver- 
nachlässigen zu können. Man wird daher die Grössen S undP 
im Ailgemeinen als constant annehmen. Die Keiraction des 
Gestirns» oder vielmehr die Wirkung dieser fiefraclion auf 
die Distanz ^ kann auf folgende Art berücksichtiget werden. 

Nennt man in dem sphärischen Dreyecke zwischen dem 

Zenithe, dem Gestirne und dem Objecte den Winkel an dem. 

Gestirne O « so ist (S. 4) 

dA 

-r-=CosO; 

d z 

das heisst ' 

(Cos SL— Cos A Cos x) 

StoASins • 

oder endlich, da Z nahe gleich 90 ^t, 

dJr=^ — d z.Cotg-JCotgz, 
wo ds die durch die Tafeln gegebene Refraction fiir die Ze-^ 
nithdistanz z ist. 

Ex. Se/ ^ = 39^ 5' 43"» ß =35° 47' 4" und 

Z=90"24'28" so hat man 

$&=43' 4'3i*.5undP=iSi^6 43\8. 

Um die Uhrzeit 21'' i5' 40 Februar löoi hat 

I* 12 
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man die Distanz Jos Mittelpuncts der Sonne von diesem Ob- 
jecte = 9' ^8" beobachteU Man suche die Correctioa 
der Uhr, ^ 

Die um dieselbe Zeit beobachtete oder auch durch Rech- 
nung geiundcuu Zcnithdistanz der Sonne ist z = 74" 25'. 2> 
also auch d^s— * ii\4 ^'^^ daher die wahre Dislaaz 

z^s=5 78'9'26\ 6. 

" Die wahre Poldistanz der Sonne aber ist 

p:4io4^7' U".?; 

woraus folgt: 

s—S 

s 

s , 

- s3-~.2o 43 36« i5 

8s=s— 4^ S7 12,3Ö 
oder in Zeit s es 2t^ 14' 11'. 18 

/ Ührzeil 2i i5 40 



Correction der Uhr x =: — 1 28. 88 

7* §. Das Vorhergehende setzt das Azimut des irdischen 
Objects als gegeben voraus. Es kann aber schon hier bemerkt 

werden , dass man die Grössen S und P eines terrestrischen 
ObjccLes, auch ohne XI und Z zu kennen« ebenfalls aus bios* 
sen zivey beobachteten Distanzen M und des Gestirns von 
diesrm Objecte, verbunden mit der Zwischenzeit der Be- 
obachtungen ableiten kann. 

Da die directe Auflösung dieses Problems umständlich 
ist« so wollen wir ihr folgende indirecte Methodet die Grös- 
sen S und P zn bestimmen , vorziehen. 

Mit einem genäherten Werthe von P suche man die 
Grössen x und aus den Gleichungen 

A . /Sin^(P-f-p-hA)Sin^(P4-p-A) 



Cos 



üia P Sia p . * 
x'_ ^ /Sin ^ (P 4- p/-4- Sin | (P 4- p^-> A') 



bin P Siij p' ' 

wo J und ^ die zwey beobachteten Distanzen der beyden 



Digitized by Google 



»t9 

GesUrne,/UQd p p' die Poldistanzen der Gestirne sind. Wur« 
de dasselbe Gestirn zweymal beobachtet, so- ist p'ap» 
Sey (flg. 8) Z das Zenith , N der Po! und A das terre- 
strische Object, S und S' das Gestirn, also 
ZNA = S, ZNSss, ZNS =s und ANS = x, so wie 
ANS'^x*. 

Wurde in der vorhergehenden Annahme der Werth von 
P gut gewählt, so ist S und auch S &'<4*x'. Ist aber 

P fehlerhaft, und ist dP der noch unbekannte Fehler von P^ 
8o hat man, da in dem Dreyockc NSA die swoy Seiten p 

uud Cüüälaiil öind (Cinl. 5.4)110 

Cotg » Cotg 6»' 

wo <o und a>' die Winkel an A sind , so dass man hat 

Sin p Sin X ^ Sin p' Siu x' 

Sin » = c. - — , und Sin <»' » — ir^—r: — ; 

Sm A Sm A' ' 

und dann sind die wahren Werthe von S 

ColfTM Cote 

Setzt man beyde einander gleich, so findet man den 
Werth von dP, da s' — s = t gleich der gegebenen Zwi«» 

schenzeit der Beobachtungen ist. ^ ' * 

Man wird daher so verfahren: man suche zuerst die 
Grössen o» und A durch die Gleichungen 

SinpSiox Corga 

Sin «9 - siua""^ A « ^-;-j7 und eben so 

Sin p' Sin Cotgw* 

so hat man d P aus 

^^"^ A-A* » 
und die wahre PoldUtanz P' sP-|"dP, so wie endlich den 
vrahren Werth von 

a— Sasx— A.dP oder 

8'-.S = x'— A'.dP. • 
Ex« Uhrzeit wahre Distanz 

a' lo' ^ = öa" i4' 19'. 5a 

18 S 10 2/B90 o o\oo 

p Ä 45» und P nahe = 89° 56'» 

12* 
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Da aus andern Beohachtungen bekannt war« das$ die 
ITbr io beyden Beobachtungeo ntb i'4o'' acceierirte, so stod 
die Stunden Winkel s «= a^'o' 3o* « So" 7' 3o" westlich un4 

s = lö' o' 3o" = — 89^ 52' 3o" Aistiiciu 
Wir erhalten also 

s 26 40' 5o* co' Ä — 45 00- 

As= 1 »90996 A' = — 1 " 

716.94 

und daher d P = ^ = 240' . 45 j 4 ; 

a Iso auch wahres P' = 89' 56' + d P = 90* o' o*. 45 

' AdP = 7'5Ö\49> 
A'dP=s— 4'o'45 und 

s — S= 3o*o'o'.4ö 
s'—S=s— 896959.55' 
oder wahres S = 7' 29 ". 55 
Blaa hätte aber in diesem bloss fiqgirten Beyspiele fio- 
den sollen P = 90° o'o' und S s o» 7' 5o'« 

Um zu sehen, in yelchen Fällen man die Grössen P und 
S mit Schärfe bestimmen kann, hat man in dem Dreyecke 
SHA, wenn SNAs^S — sund p consiaoijst (EinLS. 4), 

d2; = dPCostf>, 
und wenn p und P constant ist, 

d ^ = d S Sin P Sin ; 

also ist auch 

d^:=dPCo8ttH-^SStnPSin«i, 

und eben so d //' — d P Cos go' -}- d S Sm P Sin c.j% 
und aus diesen beyjv n Gleichungen folgt sofort 

dl^Sin — d Sinei- 

Sia(«»'~ii) 
dACosM'— d A'Gqsc» 

'^iiri> Sin (w' — o) 

also die Bestimmung von P und S desto sicherer 9 je näher 
(jib'^fß) tLn 90 oder 270* und je nMher P an 90* ist 

8. §. Das einfachste und zugleich sicherste Mittel zur 
Zeithestinimung ist das Mittags röhr, d.h. ein Fernrohr, 
welches sich auf einer horizontalen Axe in der Ebene des Me- 
ridians bewegt. Wir werden unten sehen^ wie man die Feh» 
1er dieses Instrumentes und ihren Einfluss auf die Beobach; 
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tangea 6adcn kano. Hier woOeo wir es von diesen Fehlem 
frey voraussetzen^ und bloss bemerken , dass man die Uhr- 
zeiten des Durciigangs de|^ Sterne durch den im Brennpuncte 
des Fernrohrs vertikal gestellten Faden beobachtet« WO dann 
der Unterschied dieser Uhrzeit von der bekannten Sternzeit 
oder mittleren Zeit der Guiraination dieses Gestirns die Gor- 
rection der Uhr gibt. 

Wenn die Uhr nach Sternzeit geht» so ist die Correction 
X der Uhr sofort gleich xss a— t« wo a die scheinbare Rect- 
ascension des Sterns für den Beobachlungstag und t die Uhr- 
zeit der Beobachtung ist. 

Geht aber die Uhr nach mittlerer Zeit, so wird maii die 
Sternzeit der Gulmination, die (S. 25) immer gleich der 
sclieinbaren Rectascenslon a ist, zuerst nach S. 37 in die 
mittlere Zeit m der C'ulmination verwandeln, und dann ist 
die Gorrectipn der Uhr gegen mittlere Zeit x = m~t 

Ex« I. Den x5« December 1828 wurden in Wien an ei- 
ner Sternuhr folgende Culminationeu mit dem Mittagsrohre 
beobachtet. 

•Uhrzeit t scheinb. Rectasc. a 1 

«iPegast 22^57' to'. 75 22^ 56 x4'. 89 

a Andrem, o o 5o . 22 23 6954 »40 

aAhetis 1 58 5o »06 i 67 34 •2i 

Daraus folgt 

a Pegasi Correctioa der Uhr xssa — t s — öö\ 80 
«Androm. - -- -- -- -- —5^.82 " 

aArietis - -- -- -- - -- —55.85 

Im Mittel xa~55% 84 um o^ 18'. 7 Uhrzeit. 

Ex. II. Den io.3Iärz 1828 wurden eben da folgend« Gul- 
minationen an einer mittleren Uhr beobachtet;' 

ührzcit t scheinb. Rectasc, .a 

« Orionis 6''3-' 4 .35 5'45'53'.oa 

a Gemin. 8 9 33 .71 7 23 38 . 4^ 

a Hydrae 10 4 4^ • 63 9 19 10 . 2o 

Die Rectascension A'der mittleren Sonne fiir den mitt-* 
leren Mittag Wteiu am 10. März ist Asss23^i2'2o*. 8o. 

Man hat dahcf für a Orionis (S. 38) 
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SierRseit 5' 45' ÖS^ofi 

6 33 52 .22 
* Acceleration i 4*48 

TO = 6 52 27 .74 mittlere 2^il 

und eben so findet man für 

a Gemin. m&s 8^9'Ö7'.i2 
a Hydrae niB 10 5 lo.oo 

Es ist daher die Ct»rrection x der Uhr aus 
« Orionis X s» m — t =s+ 25'. 39 

a Gemin. ----- 23*4^ 
a Hydrae * - - - - 23. ^7 
. Im Mittel x = + 23". Sg Tür 8^ »5'. 6 Uhr zeit. 
Kennt man eben so den Werth von X fiir irgend eine 
Stunde ^er vorhergehenden oder nachfolgenden Tage, so 
wird man dadurch jede beobachtete Uhr^eit in Stern- oder 
mittlere Zeit verwandeln können, 

1. Man sieht, wie viel bequemer eine nach Stemzeit ge^ 
hende Uhr» als eine mittlere Uhr ist, aus wrelrher Ursache 
anch jettl auf allen Sternwarten die Slernuhren allgemein 
im Gebrauche sind. 

IL Die so erlangte Kenntniss des \Verthes von x wird 
zugleich das Mittel geben, die Rectascens^oncn der an diesen 
Tagen an dem Mitlagsrohre beobachteten Planeten zu be- 
stimmen. Wurde z. B. den 16. December 1828 Merkur uro 
16' 56' 5". 96 Uhrzeit beobachtet, und ist die tägliche Znnah« 
me von x gleich o*. 70, so hat man nach Ex.L 

i5. Dec. umo^ 18' 7 Gorr. der Uhr — 55'. 84 
Zunahme in 16' 55' 5 - - - - o 4 7 
um 16'' 36'- x=s— 56".5i 

Es ist daher 

beobachtetellhrseit i6^S6' 5*96 

x = — 56,5i 

gesuchte scheinbare Rectasc« $ s= 16* 35' 9". 65 m Zeit, 

248° 47' 24". 75 in Bogen. 
Sucht man endlich noch die mittlere Zeit dieser Beob- 
achtung Mercnrs» so ist iiir den MitUg des 16. I>ecember& 
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As=si7^4o' i8*.6o 
Sternieit a BS 16 35 9*65 

22 54 57.05 
Acceleralton 3 4^ • 26 

^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^ 

gesuchte mittlere Zeit d Beob. $ e=s23 5i 11 • 79 

9. §. Wenn man aber mit keinem Mittagsrohre versehen 
ist 9 so kann man die Zeitbestimmung^ 'nach O Ibers Vor- 
schlag, durch die Beobachtung der Yerschwindung der Fix* 
Sterne hinter senkrechten terrcstr isclu'n (iegensl'anden erhal- 
ten. Dass dieser Gegenstand eine bestimmte Entfernung von 
dem Beobachter und eine beträchtliche Höhe haben« und dass 
der Beobachter sein nur schwach vergrSsserndes Fernrohr 
immer in dieselbe Lage z. B. in denselben Winkel seines 
Fensters bringen soll , ist für sich klar. 

Kennt man nämlich durch eine der vorhergehenden Be- 
obachtungen die Slernzeit der Verschwindung eines Sterns 
hinler dem terrestrischen Gegenstande fiir irgend einen ersten 
Tag, so wird der Stern, so lange sich seine Lage am Himmel 
nicht ändert I ai)ch alle folgende Tage um dieselbe Slernaseit 
<versch%vinden. Gebraucht man aber eine mittlere Uhr« so wird 
der Stern jeden folgenden Tag um 5' 55". 908 mittlere Zeit 
früher verschwinden. 

So fand Olbers die Correction der nach mittlerer Zeit 
gehenden Uhr aus corrcspondtrenden Sonnenhöhen (S. 169) 
am 6. September 1800 gleich x 8' 57*.6. An demst^lben 
Tage beobachtete er die Verschwindung von 5 Coronae um 
11^ i4'2o'« 7 Uhrzeit, also' um 11^ 35' i8\5 mittlerer Zeit« 
und daraus 'findet sich die SternzeLt der Verschwindung 
(S. 38) gleich 22^* 26' 21". 78. 

Den 12. September wurde die Verschwindung beobachtet 
um 10^49' 22*. Die Acceleration der Fixsterne fiir sechs Tage 
ist 6 (3 55 .908):= 23' 35*. 4; man hat daher 

11 a3'i8\5 

25 55 . 4 

10 59 42 • 9 mittlerer Zeit den i2. September 
10 49 2i . o Uhrzeit 

'4^ 10 21 • 9 Correction der Uhr. 
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Um nicht immer von demselben Sterne abzuhängen « 
kann man noch mehrere andere verschiedenen Stunden 
der Nacht beobachten, und aus der bereits fanekannten Stemzeit- 

der Verschwindiing von ö Coronae und dem Unterscluede 
der Beobachtungszeiten , die Sternzcitea der Yerschwindun- 
gen der übrigen Sterne «bleileo. 

- I. Uro das Azimut «> des Sterns und den Winkel v sei- 
nes Dec linatlonskreises mit dem Vertikaikreise zu finden > 
hat man für den & September iöqo 

6 Coronae scheinbare Rectasc. assiS^4i' ii\ö6 
scheinbare Poldistanz p = 63** 18* 39'. o 
Daher ist der Stunden winkel s des Sterns zur Zelt seiner 
Verschwindung s= 22^26' 2i". 78 — 3=6" 45' ö", 20 oder in 
Bogen SB 101« 17' 3". Aus s, p und der Polhöhe 91s 53' 4' 38' 
findet man (S. 27) das Azimut des Sterns zur Zeit seiner 
Verschwindiuig <w = 64''56'2i".4 und den Winkel vc=37' 3i'. 

Ist dann nach einiger Zeit« wenn sich die Lage des 
Sterns ändert ^ die neue scheinbare Rectascension a' tmd die 

Poldistanz p', so ist die neue Sternzeit der Verschwind uug 

tang T 

gleich der alten -p(a' — «) + (p' — p) . "^j^« So hat man 

fiir den 6. September 1801 für ö Coronae a's=5 i5Ui' 16V. 38 
imd p'Bss6S''iff 42". 2, also a'— aas +8". 80 und p'^p 

gleich + 15". 8 und daher (p' — p) "^t^ssso*, 76, also auch 

Sternzeit der Verschwindung 6.Sept 1800 28^86' 2 1". 78 

+ 8.80 

+ o . 76 

Sternzeit der Yerschwindung 6. Sept. 1801 22 26 26 . 34 
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Bestimmung der Folhöke aus Beobächiungen^ 

1. S. Um vor allem zu sehea« in welcher Gegend des 
Himmels man die Gestirile zur vortheilhaftesten Bestimmung 

der Polhühe wählen soll, hat mau» wenn man die Glei- 
chung 

Cos 2 = Sin 5» Cos p -|» Cos 9 Sin p Cos 8 
in Besiehung anfalle in ihr enthaltenen Grössen differentiiri» 

üz Co8V CosfSiuu 

— dp Costt • 

WO CO das Azimut und v der Winkel des Yertikalkreises mit 

Tiem Declinaüonskrcise ist. Aus dieser Gleichung folgt im 
Allgemeinen dass die Polhöhe am sichersten aus Beobach- 
tungen in der Mähe des Meridians « wo nahe a>=o oder i8o 
ist, gefunden wird. 

Wir werden uns also zuvörderst auf die in dem Meri- 
dian selbst beobachteten Zeniihdistanzen beschränken! um 
daraua die Polhöhe abzuleiten* 

2. §, Hat man die Zenithdistanz z des oheren Sonnenran« 
des im Meridian beobachtet, so ist die verbesserte Zenithdi- 
stanz z' des Mittelpuncts derselben 

s' = « -f - FeM. d. lostr. 4- Aefr. 4^ Halbm« 0 ^ Hdliflnparallue 
das untere Zeichen, wenn man den unteren Rand der Son- 
ne beobachtet hat^^-Qie Uöhenparallaxe ist gleich 

6". 55 

———Sinz, 

wo r die Entfernung der Sonne von der Erde ist. Kennt man 
so z' so ist die gesuchte Äquatorhöhe ^ = p — ^'f wo p die 
bekannte Poldistanz der Sonne bezeichnet 

Ex. Den lo. August 1Ö28 wurde in Wien die Meridian« 
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Zenithdistans des oberaSoiineiirandes sissSt«s!('S8'^72 bc> 
obachtett Barometer bes 87* .Sy Musseres Therm. R« ts 2o\ o 9 

inneres Therm. Rcaum. t'r=*4-i8«. o , Poldistanz der Sonne 
ps574'*27'öö", Halbmesser der Sonne i5'48".öo. 
log r s 0*00571 f Fehler des Instrumenu (der EOgenaante 
Collimalionsfeliler} +58^.58« 

Wir habeo daher 

beob« Zenilh de$ obern Randes z= Sa* 83' 38" 7s 

Inslr. Fehler + 36 . 52 

32 24 i5.24 
wahr^ Refrsction * + 34* 76 

Halbmesser + i5 48. Öo 
Höhenparallaxe 5. 62 

a'a 38 40 33. 18 

ps s 74 27 58 

f a» 41 4? 24. 82 

PolhShe 9ssgo--^s=48n2'35^28 

Hat man statt der Sonne einen Fixstern beobachtet , so 
ikllt die Berucksichtigiiog des Halbmessers und der Höhen- 
parallaxe weg. 

Dass man auf dieselbe Weise , wenn die Äquatorhobe 
bereits aus andern Beobachtungen bekannt ist, die Puidistanz 
p=^-f~a(' des beobachteten Gestirns finden könne, Jst für 
sich klar« So warde an demselben Tage beobachtet 

aLyraez= 9*33' 44". 6i 
CoUimationsfehler + 5G 52 

9 34 21 . i3 
ßeiraction + 10 . 10 

s's 9 34 3i • 25 

Äquatorhöhe von Wien 41 4? 25. 00 

• p8B 5i 21 56 • 25 

und diess ist die scheinbare PoldUtanz von^Lyrae fihr den 
lo.xiugust 1828, Uro sie auf die mittlere PoMistanz Pfür den 
Anfang des Jahres 182g so bringen, wird man die Aberration 
und die beyden Notationen , so wie die Prllcession (S* 86) 
mit verkehrten Zeichen zu dem vorhergehenden Werth« von 
p hinzusetzen. Es ist aber den 10. August 1628 Länge der 
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Sonne 0S3 li']». 7 und LSnge des MondJuiotco« Q i/erniQ^''^ 
uad^die jährliche Äoderongtder PoMiaUns 
Wir haben daher 
&cheifib. Poldistanz 10. August 1828 psSi^'Sa'öö 23 
AiMrratioo und Solarnutatioa *99 

Luaarnutatioo ^ -(* ü.fo. . 
Präcession — 1 . 10 • 

mittlere Poldiatam für i82g.o 

5. §. Ist z die beubachlete und von dem Fehler des In- 
struments und der Refraction befreyte Zenithdistadz» so haii 
man t wejfin man die Grössen Zf p und ^ immer positiv 
nimmt (S. 4?) » 

für Gulminationcn auf der Südseite des Zcnilhs ^=p — z 
tind auf der Nordscite des Zeniths für untere 

Guirainationen fsz-i^p 
und nir obere Gulminationcn - - • • - ^s,z-|-p 

Kennt man also a den constanten Fehler des Instru- 
ments tind r die Refraction und endlich 2 die an dem Instru« 
mente abgelesene ZenithdistanZf so ist 

für die Südseite - - -^ssp — <? — a — r , I 

filr untere Culmtnationen f ssS'-f-a-fTr'— p' . . . • II 
und fürobereCulminationen^s=sp*-f-2*+a+r*. . ♦ .III' 

Die halbe Summe von I und II oder von I und III gibt 

* r («' - <2) - 7 (P - P) + T (r' - r) 
oder ' 

f = T (2 -5) +T (P'+P) + T (r'-O 

Die zwey letzten Gleichungen zeigen, wie man die wah-p 
re Polhöhe ohne Kenntniss der Grösse a finden kann. Wählt 
man die beyden Sterne so, dass ihreZenithdistanzen 2* 2 oder 
£'2 nahe gleich sind, so braucht man nur die DifTerenzen 
der Refractionen r'^r oder r*-p>-r zu kennen, und diese 
Differenzen kann man immer mit grosser Sicherheit aus je*' 
der bessern Refractionstafeln nehmen, wenn gleich die ab«* 
soiuten Werthe von r und r' noch vielleicht einer beträchtli^ 
eben Verbesserung bedürfen. 

Diese Methode , die Polhöhe aus zwey nahe in gleicher 
Höhe, im Norden und Süden vom Zeailhe culniinirendea 
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Sternen zu beslimmen ist zuerst von Uorrebow Torgescbla«- 
gen worden* Sie ist, wie matf sieht, von dem Fehler a des In- 
struments unabhängige und setst bloss die Kenntmss der Difie* 
renz der Leyden , einander nalie gleichen KefractionoD) aber 
dafür die genaue Kennioiss der beyden Poldistanzen voraus. 
Der Fehler a kann dann tyfBT aus denselben Beobachtungen ge- 
funden werden , da die halben Differenzen der Gleichungen 
. I, II und I , III geben 

•-i (P' + P) — 7 (^'+ 2) +r) Ode' 
Kp'-P)— ?(5"-+-2)-i(r"+0 , 
aber nicht mit derselben Sicherheit , da hier die Kenntniss 
der absoluten Refractiopen und der Poldistanze^o vorausge- 
«etzt wird. 

Die Summe der Gleichungen II und III gibt 

f=i(^' + ^')+TCp"-p') + T(r"+r)+a 
eine zur Bestimmung von nur dann vortheiihafte [Glei- 
chung, wenn die beyden absoluten Kefractionen und der 
Fehler des Instrumentes genau bekannt sind« Bat man den- 
selben Stern üLer und ualer dem Puie beobachtet, so ist 
p'^Bssp' und daher 

' ■f^i(i-+e^)+±(t"+T)+A (B) 

woraus man die Polhöhe des Beobachtungsortes ohne Kennt- 
niss der Poldistanzen der Sterne ünden kann, wenn r r''und 
a genau bekannt ist. 

4.§« Die Gleichungen (A) zeigen, dass man die Polhö-> 
he unabhängig von dem Fehler a des Instrumentes findet, 
wenn man zwey Sterne von bekannter Poldistanz aui den 
beyden entgegengesetzten Seiten des Zeniths beobachtet, und 
die Gleichung (B) aeigt, dass man die Polhöhe unabhängig 
von der Poldistanz des Sterns finden kann, wenn man den* 
selben Si em über und unter dem Pole b« ob u htet. 

Um beydt^ Vortheile ZU vereinigen« wird man daher ei- 
nren dem Pole nahen Stern in seinen beyden Culminationen . 
und zwar sowohl in der gewöhnlichen senkrechten Lage des 
Kreises, als auch in der um 180 im Azimute geänderten 
Stellung desselben beobachten. Man hat nämlich, da durch 
die Umwendung des Kreises der Fehler a sein Zeichen än- 
dert, för die obere Culmination, wenn die getheilte 
Seite des Kreises z.B. gegen Ost gerichtet ist| oder 
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Kreis Ost.« »fes^-j^a-f-r-f-p^'^-Ci) 

We8t*,.+sa2Wa+r+P (2) / 

und eben so für die untere Gulmination 

Kreis Ost . • =5"+ a +r' — p ... (5) 

We s t . . • f s= a + r ' — p . . . (4) 

Die Summe dieser vier jGrleicbungea gibt 

1^=:^ fS"' 4.2"+Ä'+a) + i (r'+r). , .(a) 

und die Summe der 1. und 3« » weniger der 2. und 4. Glei- 
chung gibt 

a=si(2"'— 5) (b) 

und durch die beyden letzten Gleichungen erhält man die 
wahren Werthe von -jt und a ohne Kenntniss der Poldistanz 
p des Gestirns, die vielmehr durch diese Gleichungen (!)••• ^ 
(4) selbst gegeben wird. So gibt die Gleichung (1) 

p = f— a — r, . * 

oder wenn man die beyden vorhergehenden Werthe von 1^ 
md a substituirt» 

p«:^(2'W)+Kr'-r), 
und eben so gibt die Gleichung (2) 

P = i(5"'-5')+T(r'-0. . 
aUo im Mittel ° . ^ 

L Diese Ausdrücke setzen voraus , dass alle vier Beob* 
achlungen an einem einzigen Tag gemacht worden sind j 
weil sonst die Werthe von r in (1) und (2) so wie die von 

r' in (5) und (4) wep^en der Conslilution der Atmospliär e und 
die Werthe von-p wegen der Präcession u. f. an verschiedenen 
Tagen auch verschiedene Werthe erhalten vtrürden* £& wird 
daher'vortheilhafter seyn, die einzelnen Beobachtungen eines ^ 
jeden Tages für sich zu reduciren, und die Resultate dieser 
Keductionen zur Bestimmung von ^ sowohl , als auch von 
andern Eleihcfnten der Rechnung zu benülzen. |9ehmen wir 
z. B. an , dass nebst der gesuchten Äquatorhöhe ^ auch noch 
die der Rechnung zu Grunde gelegte Poldistanz p sowohl 
als die mittlere Refraction f einer kleinen Verbesserung be- 
dürfen. Sey der wahre Werth der Poldistanz gleich p*4-dp, 
und der der wahren Refraction r + d r. Nimmt man bloss auf 
den vorzüglichsten Goe&cienten der Refraction . Rücksicht , 
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so ist (S.iio)rssA»M.tgz, wo M der y*6ii dem Barometer 
und Thermometer abhängige Factor» oder wo 

b 

und nahe Asssöß" ist Nehmen wir diesen CioefGictenten A 
der mittleren Hefraction um die Grösse dA zu klein an, so 

ist die wahre Hefraction gleich (A + d A) M.tangz, und da- 
her die Correction der den Rechnungen zu Grunde geiegtea 
mittleren Kefraction dA.M lang z. 

Sind daher wieder S und die mit umgewendetem 
Kreise beobac bieten ZeAithdistaazen in der oberen , und 
S!'* in der unteren Gulmioation) und setzt man der üürsc 
wegen 

^ — — - — und 

wo rund p die den Rechnungen zu Grunde gelegte Refrac^ 
tton und Poldistanz in der oberen i und r' , in der unteren 
Gulmination sipd , so hat man 

•^=N+dp + ]Vrtgz.dA, und 

^=sN'— dp + M' tgz'.dA, 
also auch« wenn man beyde Werthe von f einander gleich 
setzt 

* o=N — N' + 2dp + (lM ti,^z— ]\rtgz').dA, 
und dieses ist eine der Bedingungsgleichungen) welche man 
fiir jede doppelte Beobachtung der oberen und unteren Gul- 
mination findet) und aus denen man dann durch das be- 
kannte Verfahren die gesuchten Correctionen dp und dA 
der minieren foidistanz und der mittleren Kciractiont so 
wie die wahre Äquatorhöhe ^ ablei^o wird. 

Um dieses durch ein Beyspiel deutlich zu machen « 
Wüllen wir folgende Beobachtungen des Polarsternes iu 
Wien wählen: > 
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Die geringe Übereinstimmung der aus den oberen and aus 
denuotereii Cuiminationen gefundenen Äqoatorhöhen seigtf 
dass p oder A unrichtig angenommen wurde. Da aber die 

Zenithdistanzen des Polarsternes in seilten beydenCuIminatio' 
nen nur wenig verschieden sind^ so ist derfactor (Mtgz» 
M'tga') des letzten Gliedes unserer Bedingungsgietchuagen 
sehr klein 9 und dieser Stern daher zur Bestimmung von dA 
nicht geschickt, da man zu dieser Absicht einen anderen 
Stern wählen miisste, der in seiner oberen Culmination nahe 
durch das Zenith und in seiner unteren nahe durch den 
Horizont geht. 

Unsere Bedingungsgleichung ist daher 

o=N— N' + adp, 

das heisst, wenn man die DifTereuzea der i.4i der 2.5 und 
der5»6 Beobachtung nimmt, 

Oes — 2.8-i-2'dp 
, 0S=— 2.9 + 2dp 

o= — 3 .2-1- 2 dp. 
Im Mittel aus allen drey Beobachtungspaaren 

osss — 2 .966-^ 2 d p , 
oder dp = -j- i."4Ö. 
Die angenommene mittlere Poldistanz des Sternes muss 
daher um vergrössert werden, imd dann sind die 

Werthe der 

Aquatorhöhe ^ CoIUmationsf. 
aus der Beobachtung L i^*" 4?' 25.''28 34." 2o 

^ 25.38 34. 3o 

HL 2S.18 ' 34*25 

IV. 25.12 34.20 

V. 25.32 34.32 

VL 34.20' 
Mittel 41* 47' '25.''2Ör' ' 34?24 

5. $. Das* Vorhergehende setzt voraus, dass man die 

beyden Beobachtungen mit verkehrtem Instrumente zur Zeit 
derselben Culmination, also in demselben Augenblicke 
gemacht habe. Zwar ändern die Sterne , besonders die dem 
Pole nahen, zur Zeit der, Culmination ^hre Zenithdistanz 

nur äusserst wen aber dem ungeachtet wird es wüoschens- 
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wttih teyn » d«a Fehler a des los^vmeiites aach miabliängig 
von dieser Gleichaeitigkett der Beobachfungen zu erhalten« 

Zu diesem Zwecke wird raan die Zenithdistanzcn eines dem 
Pole nahen Sternes unmittelbar auf einander in beyden Lagen 
däa Kreises beobachten. Ist dann dt die gegebene halbe Zwi-^ 
achenzeit' dieser zwey Beobachtungen % nnd dz die gesuchte 
Änderung der Zenithdistanz in dieset Zeit dt> und endlich 

m— — ^'Sint* 

%vo ^ die^Äquatorhöhe und t .der Stundenwiakel des Sternes 

ist , so hat raan (S. 49) ' 

d 2 = 900 m . d t -J- 7(900)' ( m Cot g t — Gotgz) Sin i." d t% 
wo dt in Zeitminuten , und dz in Raumsecanden ausge-« 
drückt ist Dieser Werth von da an die beyden beobachteten 
Zenilhdistanzen väit verkehrten Zeichen angebracht, gibt 
zwey gleichzeitige Zenilhdistanzen, deren halbe Diffe* 
renz daher der gesuchte CoUitnationsfehler ist* Steht der 
Stern nahe am l^ol 9;so wird man» wenn anders die Zwischen« 
zeit dt nicht zu gross ist, das zweyle in dt' luultiplicirte 
Olied der Reduction dz immer weglassen können. 

£x* Den S2. August 1821 wurden in Wien folgende 
Zenithdistan^en des Polarsternes beobachtet. . 

Sternzeit. BeobachL Zenithdistanz. 

' Kreis Ost: ,18' 67' ii."2 40** o 39."o 

5ö 1.3 40 o 17.0 

58 48.5 39 69 Ö4.5 

Kreis West: iq i 23.9 43 34 23. o 

y 2 3i.i 43 33 52. o 

3'^ 20.3 4^ 33 5o.o 
Die Änderung der Zenithdistanz in einer Zeitminute ist 

nach dem Vorhergehenden 

SiupSia<f> » 
dZ=90o -Sint, 

Es war aber psss 1' 38% und wenn wir alle Beobachtungen 
auf das Mittel Ts 19^ 0* i2."7 aller aechs BeobachtungS'- 

Zeiten reduciren^ so ist 

' . . T= 19^ o^ i2/'7- 

. scheinbare Rectascenision o 5 7 38 . 5 

Slundenwinkel t= 18*^ 2' 34."2 
also auch d Z s — 25« '6. 
1. i3 * 
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DieDiffereni der ersten Beobachlongsseil vonT iH 

5' a/'5esS/oa5^ und 
5.ofi5dZ=— 77."4, 

und diese letzte Grösse von der ersten beobachteten Zeiiith- 
dista'nz abgezogen, gibt 

Sg* 59' 21/ 6 

för die Zenithdistans « welche man zur Zeit T beobachtet 

haben würde. Behandelt man eben so alle sechs Beobach- 
tungen i so erhält man 

die Zenithdisianz fär die Zeit T 

Kreis Ost: Sg* 69' 21/ 6 ) 

20 .9 I Mittel: 39" 69' 2o/'37s=i 
18.6 ) 

Kreis West: 43' 34' 53."4 1 

5i.i [Mittel: 43' 34' 5i/'5o3=z'. 
5o*o ) 

' Die halbe Summe dieser Mittel gibt die wahre Zenith* 
distanz für die Zeit T der Mitte 

' ■ « 

und ihre halbe DiiTerenz gibt den gesuchten CoUimations- 
fehler des Instrumentes 

^'7*— *^ 47' 45."565» 

2 

- welcher letzte zu allen ostlichen Zcnithdistanzen addirt« und 

von allen westlichen subtrahirt werden muss, um die waiir^ 
Zenilhdistanz zu erhalten. 

Ist man von der Übereinstimmung der einzelnen Resul- 
tate > das heisst, von der Gülc des Instrumentes oder der 
.Beobachtungen schon sonst überzeugt « so icann man kürzer 
nur die Mittel der östlichen und westlichen Zenitb- 
diatanzen vergleichen. So geben die angeführten Beobacli- 

tungen im Mittel 

Sternzeit. Zenithdistanx. 

Kreis Ost: s8^ 58' o.'3 40« o' 16/8* 

Kreis West ! 19 a »5 .i 4$ 33 56,o 

Mittel Ts= 19 o 12.7. 
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Di« Differenz jeder dieser twey Beohaclilung$seiten 
von dem Miltel T ist . . . 

2' i2."4== 2'. 207 , und wie xuvor 
dZt= — 25."6, also auch 

a.8o7dZs«;— ö6/'ö, 

und daber 

40» o' »6. 8 45* Sy 55/ 0 * 

— 56.5 + 56.5 

59- 59 ao/'3~ »*s»43' S4' öi/'5 

also wieder 

— ~ Ä 1° 47' 45*''6 wie zuvor« 

I. Da die Zenilhdistanz z von t abhängt, wie die 
Oleichuog Cosz=Sin-^ SinpCost-|-Cos^Cosp zeigt) so 
vrird man iiir dcn^ Polarstern eine kleine Tafel entwerfen 
können ) welche die Änderung dZ der Zenilhdistanz fiir eine 
Zeitrninule mit dem blossen'Arguniente t gibt, in welcher 
Tafel zugleich auf die kleine Änderung von p für mehrere' 
Jahre Rücksicht genommen werden kann. 

IL Ist man von der Beständigkeit dieses CoHimatiotts- 
fehlers durch längere Zeit versichert, so kann man mehrere 
Sterne f auch auf beyden Seiten des Zeniths, durch ejnige 
Tage, und dann in den folgenden Tagen wieder dieselben 
Sterne mit umgewendetem Instrumente im Meridian beob«* 
achten, wo dann du; halbe Differenz der Mittel beydcr 
Deobachtungsarten de&selben Sternes immer einen mittleren 
Werth des CoUimationsfehlcrs für die Periode dieser Beob- 
AOhtangen gibt«' ' - 

Hl. Wie man in II. den ColÜniationsfehler des Instru- 
mentes. in Bezieiiuug auf das Zenith, oder wie man den 
wahren Zeoithputict des Instrumentes durch Beobach« 
lungen derselben Gulminationen eines Sternes, aber mit 
umgewendetem Instrumente, gefunden hat, so kann man 
auch, ohne das Instrument umzukehren, durch Beobach- 
tungen der Zenithdistanzen desselben Girjcumpolafsternes in 
seiner oberen und unteren Culmination, den wahren Pol- 
punct des Instrumentes bestimmen. JBrin^l man daun die^. 

i3* 
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ten Collimationsfehler des Instfumentes m l!<'zichung auf 
den Pol an die beobachteten oberen und unteren Culfninationea 
mit verkehrten Zeichen an , so erhält man sofort die wahren 
Poldlslanzen der beobachteten Geslirne. Dass man in II. und 
III. die beobachteten Zenithdistanxen zuerst von der Refrac- 
tion befreyen muss« ist für sich klar, so wie, dass maQ die 
wahre Polhöhe durch das Verfahren in^JI., aber nicht durch 
da& in III. erhaiten kann. 

6. §. Um die mittägige Zenithdistanz, und also auch' die 
daraus folgende PoIhÖhe mit grösserer Schürfe au erhalten , 

beobachtet man das Gestirn mehr als einmal nahe vor 
und nach der Zeit seiner Culmination. Da aber diese Beob- 
iichtungen nur in der Nähe des. Meridians» nicht in dem 
Meridian selbst gemacht werden können, so müssen sie vor- 
erst alle auf den Meridian, oder auf die eigentlich mittägige 
Zenithdistanz reducirt werden. 

Man köpnte diese Reduction*dz einer in der Nähe der 
Culmination beobachteten Zenithdistanz auf die mittägige 
Zenithdistanz unmittelbar durch die Seite 49 gegebene Ent* 
Wicklung finden. Setzt man nämlich a.a.O. den Stunden- 
Winkel t=0 9 so ist auch m=:o und 

Sin p Sil) ^ 
^ ™ Siii % ' 

und daher die gesuchte Keduction 

d V dt^ 

dz=-n.-^ + n(i+5nCotgz).j^^^ 

dt« 

— n [i + i5n (n + Cotg z+3 a Cotg^ z)] •^.2,3.^.5.6+ • 

Um aber diese Reduction noch auf einem anderien Wege 
zu erhaiten « aey überhaupt 

Sio a — Sin b 
Cosa 

so ist auch 

Sia a Sin (a — b) Cos a Cos (a — b) Sin a 

CO SS ^ ' . > ' • 

y Co« a - 

Suhstituirt man in diesem Ausdrucke iiir Sin(a— h)« 

und Cos (a — b) ihre Werlhe durch die rüleiizea von (a — b), 
so erhält man c 
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■ 1 . 2 . 5. 4 . 5''' 1 . 2. 3. 4. 5/ 6 ' > 
und wena man diese Reihe umkehrt» 



a_b:=a,_— tga+— (i+.3lg'a)-^— (9t6a+ i5lg a) 
+ 7:7X4:1 ^*^^*8**+9^*«'*+Ö^ V 



w ' - .3 



1 . 2 . 3 . 4 . öTi (9*^ tg' a + 1 o5 0 tg^ a + 225 tg a) + . 
Es ist aber überhaupt 

Gosz = GospGos^-f-SinpSin'^ Cost. ^ 
Ist nun z und p' die Zenith- und Poldistanz des Sternes 
im Mittag, und z' z = d aUo auch zä=»p'-"^ — dz^ so 
wird die vorhergehende Gleichung 

Cos(p' — ^ — dz) aa CospGoS3^ +SinpSin^Co9tt 
oder auch 

* t 
Cos(p'— + — dz)sGos (p — ^) — 2 Sin p Sin ^ Sin*— , 

i 

Co«(p — 4») — Cos (p' — ^ — dz) Sin p Sin t|> Sm*^ 

oder endiicb ^rr-; r: = 2 



Yergie^icht man diesen. Ausdruck mit dem vorherge- 
henden 

. ^ .Sip a — SHn b • - ' 



Cosa ' 

90 erliMli man 

assgo' — (p— bssgo* — (p'—^ — dz), und 

' • . . t 

<o~ae5 2nSin' wenn 

a 

M 

Sm p Sin ^ t 

n es 0-7-7 — — , , ist. 

• ^ Sm(p— t^;) 

Sttbstituirl man diese Wertbe in der oben entwickelten 
Reihie fUr a-*-b , so hat man 

- t " 

d«=p'-p- ^cotg(p-^)siii« 1 



4n» 
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und dies» ist die gesuchte Heductiun d z. Substituirt man in 
t 

ihr für Sin' "~ seinen Werth 
s 

dl» dl* dt« 

"i' "^48"^ 1440 ^ 
#0 erhält man die zuerst iiir dz gegebene Reihe wieder. 

Dieser Ausdruck von dz gilt unmittelbar für Colmioa* 
tionen auf der Südseite des ^eniths. Auf der Nordseite wird 
man für obere Culminationen die Grösse z negativ ^ und 
für untere Cuiminationen z sowohl als p negativ setzen. 

Lässt man aber die Grössen z und p immer positiv 
seyn , so hat man für Cuiminationen auf der Südseite des 
Zenitbs 

Sinp Sin^ 



dz«p'-.p_^Sin- j +siJi:^Cotg(p^*).Sio^ 
Air obere CuImlnatiODen 

Sinp Bin^ 

T"" siTP'' Ö> ~ • 

und für untere Cuiminationen 

Sind die Beobachtungen sehr nahe an dem Meridian 
angestellt worden « so wird man in den meisten Fällen das 

zweyte> von Stn^ ^^^"S^g^ Glied dieser Reductton weg*^ 

t 

aSiii* — 

lassen können. Den Werth von , aber findet man in 

Siai" 

der Tafel X. 

I, Um die Brauchbarkeit dieser Methode t und die 
Grenzen derselben in der Anwendung kennen zu lernen» 
wollen wir bloss die Fehler des ersten, als des beträcht- 
lichsten Gliedes der vorhergehenden Beihe suciien , die aus 
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■ 

irgend einem Fehler ia den drey Grössen tf p md f ent- 

stehen. Setzt man also 

t 

Sin p Sin i|» Sin* — 
dz=s— a , 

so erhalt man für einen fehlerhaften Stunden winkel 

t 

d'jt^dz.dt. Cotg -jt 
fiir eine fehlerbalte Poldistans 

d . d p Sin 1" 



d'i = 



t ' 

a Sin' p Sin' — 



und liir eine fehlerhaüe vorausgesetzte Polhohe 

dE* • d t{»Sin 1'' 



t 

2 Sin' 4* Sin* 

t 



Man sieht daraus , dass man vorzüglich für eine gute 

t 

Zeithestimmung Sorge tragen muss» da Cotg sehr gross 

ist« Um Fehler der Zeitbefitiraniung unschädlich su machen^ 

wird man zu heyden Seiten des Meridians in nahe gleichen 

£nlferaungen von demselben gleich viel Beobachlun|^n neh^ 

t , 

men» weil d^ie Grösse Cotg ^ nach der Culminaliun ihr 

Zeichen ändert. Solche Gestirne endllcii, für welche p nahe 
gleich 1^ ist) müssen ganz vermieden werden > weil iiir sie 
der allen vorhergehenden Ausdrücken von d*z gemein- 
schaftliche Factor d z zu gross wird ^ aus welcher Ursache 
auch üherliaupt alle zu grossen Stundeiiwinkel vermieden 
werden sollen. 

II. Bejt Fixstem/en fälU das erste Glied p— p.derReduc« 
tion weg. ^ ^ 

Die Stundenvviiikcl t jeder einzelnen Beobachtung sind 
die DiiTerenz der Uhrzeit der Culmination (die also bekannt 
ceyn muss) « und der Uhrzeit der Beobachtung. Diess setzt 
voraus 9 dass die Uhr zwischen zwey nächsten Gulminationen 
des Gestirnes genau vier und zwanzig Stunden gebe. Ist a 
die tagliche Acceleralion der Uhr. in Secunden gegen die 
Zeit des Gestirnes ^(UrReUrdationen ist a.negativ), so muss 
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der irorhergt^hende Werth von dz nocEdür^i-^«o6o<i25ia 
multipUciri werden* Denn es war d's » 2 n Sin' , oder 

dz Ä — . Ist abei<^% = " die Acceleration- der Uhr in 

f 

der Zwischenzeit 1» so sollte die letzte Gleichung eigeot- 
lieh seyn 

da s» te— ^mjc=d2-.-7-^ 
od^r wenn man den Werth von x substituirtf 

dz'rrsdzd — " g^^ = dz(i — o.oooo23ia). 

Beobachtet man z. B. die Sotine an einer Sternuhr^ so 

ist nahe ar=23b'', also jener Factor von dz gleich o.qq i5. 
Beobachtet man ahor Fixsterne an einer mittleren Uhr« so 
ist jener Factor gleich t.ooö5. Bey kleineren Stunden win- 
keln « die m^n nach dem Vorhergt'hetiden nie ohne Noth 
überschreiten uifd , kann diese Rücksicht übergangen wer- 
den i» wenn der Gang der Uhr nicht zu unmässig von der 
Zeit des Gestirnes abweicht» 

Ex. Den ii. M9ns 1794 wurden in GiSttingen folgende 
C i r c u m-Meri d i a o Ii ö h e n der Sonne genommen. Die 
Uhrzeit des wahren Mittags aus correspondirenden Sonnen- 
höhen war o^ 1' 19". Die Poldistanz der Sonne im wahren 
Mittage p' = 95* 3o' 38", und die vorläufige Äquatorhöhe 
^S3 38' 2&. Es ikt daher 

der Sonaeniaoaei vom Colliii^ . , , ■■ — 

Beobaclitung tionsfehlcr bcfreyt wiu >• »tn i' 

23»^ 57' 3o" 54" 45' 45" — 3' 49" 2^ "^ 
$5 5a 32 . 54 45: 32 ~2 47 «5.2 

010 Ö4 45 20t ^ o jQ o.S 

3 25 54 45 27 +20 8.7 



o 4 28 54 45 35 +3 Q 19.5 
o 5 55 54 45 5o + 4 56 / 4i*& 

^ Summe 54" 4$' 34.''8 f Summe iB/'gS 

Dessen Log. 1.27761 
* * , . 9.ÖJ7940 



log dzs 1, 1570s 
das x4/'3 



Digitized by Google 



SOI 

Wir h^ben daher 
Mittel der beobacliteten Zcnitbdiälanzen 54 54. 

Mittel der Reductionen — 14. 5 

Dafür Refractiob i 2o.5 

Haibmesser 4~ 16 8«t 

Höbeopairallaxe ~ 6.8 

Meridian - Zcnithdistanz des IVIittelpuDCtes z'= 55 2 42.3 
Poldistanz im Mittelp uncte p'c^ ffi 3o 5ö.o 

Gesuchte Äquatorhöhe « 38 27 55.7 

Folhöhe . 5i 3s 4*0 

Bey Fixsternen fällt die Rücksicht auf den iialbmcsst^r 
und die Parallaxe weg. Bey der Sonne aber soll noch auf die 
Änderung der Poldistana Rückticbt genoinnien werden. 
Ist A das Mittel d^r Stunden^vinkel vor , und B nach dem 
Mittag in Zuitminuten , und dp die Zunalime der Poldistanz 
der Sonne während einer Zcitminute (filr abnehmende Pol- 
distanzen ist dp negativ)* so ist die eorrigirte mittleire 
4SenUhdist«iis der Sonne 

= z'4-(A — B)dp. 

In unserem Bejspiele ist dp = — o-"97» ^» diePol- 
distana abnimrot, und A=2.5t und Bes3.3) also auch 
(A— B) d p =^ + 0/ 5, und daher 

+ o 5 

55 2 42 8 
p' =:95 So 38.0 

, Aquatorhöhe 38 ,27 55.2 
Wenn man sich von der Richtigkeit der einzelnen 
Beobachtungen überzeugen * uod die fehlerhaften 'ausschKes- 
sen will, so ivird man die Redoction, nicht wie zuvor an 
dem Mittel, sondern einzeln an Jeder besondem Beobach- 
tung anbringen. So hMtte man in diesem Beyspiele 
beobachtete Zenithdistanz Reduclion Meridian - Z. D. 
54' 45' 45 21. "7 54; 45' 23."3 

32 11.5 20.5 

20 0.2 '9*8 

27 6.6 20.4 

^5 14.8 2f».2 

So 3i.4 18.6 



Mittel 34 45 ao«5 



wie zuvor. 
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7. (. Das vorhergebende Verfähren der CircumEiieridiao- 
höhen seist 9 wie wir gesehen haben 9 eine 'genaue Kenntnis* 
der Zeit und eine wenigstens gcn&herte Renntniss der Pol- 
höhe des Beobachtungsorles voraus. Man kann sich aber 
auch vqn diesen beyden Voraussetzungen frey machen ^ wo- 
ZQ ans die Ausdrücke des $• 6 selbst Gelegenheit, geben 
werden* 

Selten wir voraus 9 dass man in der Nähe der nur bey- 
nahe bekannten Culminationszeit des Gestirns drey Hohen 
mit den Uhrzeiten der Beobachtungen genommen habe» 
und sejfen 

die beob« ÜÖhen' die Ulirzeiten 

H T 

H+h' T^-t^ 

Die unbekannte mittägige Hohe des Gestirns sey H-f-x 
und die ebenfalls unbekannte Uhrzeit der Gulmination T-{-$. 

Da nach $.6 die in derNSIhe des Meridians beobaehtetejOi 
H8hen sich wie die Quadrate d^r Zwisdiehzeiten ändern, 

so hat man 

X— hs±:A(d— !)• [•..(!) 

wo A eine constante Grösse bezeichnet. Drückt man die Hö- 
henlinderungen h« h' und z in Bogenminuten« und die Ände- 
rungen t, t' und 6 des Stunden winkels in Zeit'minuten aus, 
so hat man für Culminatiunen auf der Südseite des Zeniths 

Siu p Sin ^ 

A= o.o32725s.^^p_^j, 
und filr die Nordseite bej oberen Oulminationen 

Siu p Sin ^ 

A = — 0.0317 25 g-^p:^ 

o . 0327SÖ Sio p Sio ^ 

und bey unteren A = — ' " ^.^ (p 4- * 

Eliminirt man aus den beyden ersten Gleichungen I die 

Grösse G ) so erhält man 

4t . . . (II) 
wo ks At* ist..Durch diese Gleichung (II) findet man deher 
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die Grösse x 9 also auch die miltägige Hübe H rf-x bloss aus 
der Differtnz .h von zwey CircupincieridiaDliöhon und dtr 
Dlfferent t der beyden Ubrzeitenv odd swar ohne «He vorr- 
hergehende' Zeitbestimmung. Will man sich auch noch voa 
der vorläufigen Ivenutniss der Polhöhe (die man zur Berech- 
nung von A oder k bra^cBte) unabbüngig machen « so wird . 
man aus den drey Gleichungen (I) die beyden Grössen I und, 
A eliminit eti , wodurch man erhält 

(M'f — Mt)» 

^^4U'(i' — 1){M' — M) • • • ^'■^^ 
wo Mssth' und M';s3t'1i ist, und dieser. Ausdjruck enthXll 
bloss die Differenaen der beobachteten Höhen und der Uhr* 
Zeiten. Man wird ihn einfacher machen > wenn maxit was 
immer in der Gewalt des Beobachters steht , zwey der drey 
Höhen gleich gross- annimmt. Sind a, B. die beydeo efsten 

Höhen gleich gross , so ist ' > . 

4 l' (t — t') 

Man wird sogleich sehen y dass diese Ausdrücket be« 
sonderis fiir Circumpolarsterne, selbst bey beträchtlichen 
Stundenwinkeln noch sehr brauchbare Resultate geben ^ und 
dass es daher hinreichend ist« die Uhrzeit der Gulmination 
nur beynahe zu kennen; eine Kenntnisse die man sich Ubri- 
gens leicht durch die Beobachtungen selbst erwerben kann, 
wenn man mit dem Instromente das Gestirn so lange ver- 
folgt« bis die ^öhenänderungen desselben sehr klein werden. 
Aus dieser Ursache wird diess Verfahren zu Breitenbestim- 
niungen auf der See sehr anwendbar siyn, 

. Ex. I. Den 1. August i8o5 werden in Seeberg folgende 
Höhen des Mitteipunctes der Sonne genommen t 



Beob. Höhen 


Uhrzeiten 


I. - - 56'5i Öq'.q 




IL* - - 67 1 9.6 


49 >3 


III» •!•-«> 9 20.6 


55 8 


IV. - — 14 57 a 


24 0 58 


V. 18 8.8 


6 5i 


VI. . . - - 17 8.1 


18 20 


VIL 12 i3.a 


S457 


Daraus wurde, nach derMelhod 


e des §. 6 die mittägige, 
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von Refräction und Parallaxe noch nicht befreyte Höhe der 
Sonne gleich 07° lä' 4 gefbodeo. (Mon. Gorreip. YoU X. 
Seite i3.) 

Wendet man aber die Gieichung (II) auf je zwey die- 
ser Beobachtungen an, $0 hat man, wenn die vorläufige 
Äqtt«torhöhef»i39*5 .54'und die PoldtstaQs pss7i*45'.3o' 
gesetzt wiifd, Aas o.o36s62t und damit gibt die Beobachtung 

II. und VI. III. und IV. 

t£= 29.117 t = 5.833 

hsiS.975 hvö.Gao 

k^So.743' k«i.s34 
x=i7.74Ö xssQ.öid ' 

aUo mittägige Höhe 

H -f. X a S7* i8\ö4/ö - - H + X « 57'* 18* 51/7 
Wendel men aber auf dietelbcn. Beobachtungen die Glei« 
chuQg (III) an, so erhält man 

IL IV. VL ai. IV. V. I. IV. va ^ 

Mas 187.64 5i. So 348. 10 ^ 

'M'=4oi.ö6 65.87 939-27 
x = 17.712 9.555 26.859 

H +x &7** 18' 52/3 - - Ö7- 18 52.'7 - - 57* 18 Ö1/4 

'Immer noch sehr braurhbare Resuliate, besonders für 
Beobacbtungen zur See (da die einzelnen Beobachtungsfeh* 
1er mit Sextenten oft zehn nnd mehr Secunden betragen)^ ob« 
schon die Sttindenwinkel dieser Beobachtungen bis auf 27 
Zeitrainuten gehen, und man daher die Uhrzeit des Mittags 
nur bis auf eine halbe Stunde zu kennen braucht. 

Ex. 11.^ An demselben Orte sind den 10. Jänner s8o4 fol- 
gende Beobachtungen des Polarsterns in der Nähe seiner un- 
tfirn Cuimination gemacht worden. 

Beob. Höhen Uhrzciten 



I. - - 49^. 22' 38% 7 11' ti'>9' 

IL .f « « - 17 49:1 11 41 44 

III. i5 32.7 12 1 48 

IV. • ^ • - 1S10.6 ' 12 47 i5 



V. - . - * i3 9.5 12 02 54 

VLf - - - i3 26.0 i3 9 4 

VIL i5 32.7 i3 42 10 

VIIL - • - - 17 49.1 * 14 2 i4 

■ IX. - - - - 22 38. 7 14 52 09 
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biePoldiftani detSterss war p» i^4'' öo^tad die vor^ 
lüufige Ä4)ualorhöhe ^ ss Sg^ S' 54* nni deher A es — o . 6oog5S. 

— Daraus wurde nach der Methode des §. 6 die mittägige 
Höhe des Polarsterns gieich 49''i5 9^5 geiunden« 
Die Gleichung (II) aber (ibi 

in. VII. ni. VI- 

^ < h=:=:0 — 2.112 

ksssg.Gol — •4'5i3 

H+.x=49*i5'ö'.7 - - 49''i3'9*.i. 
Die Gleichung (III) endlich gibt 

IL IV. VIII. I. IV. IX. 

» t SS 65*483 95-900- 

t'sB i4o.5oo 201.333 ' " 

h«— 4.642 — 9*4^ 
h'«o b 
X B — 4.663 —9.48$ 
H + x=49*i3'9'.4 - - 49^3' 9". 4. " 

also die Abweichungen von der wahren mittägigen Höhe 
fi-f>xss49« li* 9.'3 sehr klein 1 obschon die Slundenwin- 
kel bis 1^.40' UD^ ihre Differenzen bis 3** 81' gehen, . £s iii 
übrigens klar, dass man , wie die Gleichung(III) zeigt, sol- 
che Beobachtungen vermeidea nius^i fiir welche die Zwi- 
schenzeiten SU klein» oifer in welchen die Differenzen der 
Zeiten sich nahe wie die 'Differenzen der Etöhen verhaU. 
ten , weil in dem ersten Falle nahe t' — 1 = 0 und in dem 
»weyten M' =^ M ist. 

' & §i Ein dem vorhergehenden ähnliches Verfahren kann 
inan endlich auch anwenden ^ am durch blosse beobachtete 

Differenzen d e r A z i m u t e und der Höhen, g a n 
ohne Hülfe einer Uhr, die Poihöhc zu bcstimmea. 
Sind nämlich die wieder in der Nähe der Gulminalion an 
dem Instrumente abgelesenen Azimute 61 6+a und B+^tk* 
und die dazu gehörenden Höhen H, H + h und H + h , und ' 
sind dieselben Grössen für den Meridian selbst 6 4~ ^ und 
H+Xf so hat man 

x— h«A(a-.a)* 

x-h'=xACa — ay 
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wo Ass TiWiip Siai'Jiir die Südseite de^Zenithsi 

und fär die Nordseite bey oberer Gulminalioii ' 



Sia4rSm (p — ^) 



und bey unterer Culmination 

, Siu <|/ Sin (p + 4^) . 

A = — f ■ . «s» Sin i* ist, 

. Hat man also x. B« nur zwey Beobachtungen , so findet 

man die <irösse x , von welcher die Polhöhe unmittelbar 
abhängt I durch die Gleichung 

(h + k)* 

X ™ — — ^ wo k 0 A a* iat 

Hat man aber drey Beobachtungen 9 80 tat 

(IVI^a*— M«)* , 

4aa'(a' — u){M'— M) ' 

wo M SS ah' und W »a'h ist. Durch den leisten Ausdruck 
findet man die PoIhShe bloss durch die Diferenien der an 

dem lastruniente gelesenen Azimute und Höhen, ohne diese 
Azimute und Höhen selbst, ohae die Lage des. Meridians 
und ohne die Zeit des Mittags zu kennen. 

9.$. Es wurde oben (§. 1) gezeigt, dass die Polhöhe am 
sichersten aus Beobachtungen nahe an dem Meridian abge- 
leitet wird^ Allein wenn die Poldistana des Gestirns sehr 
klein ist^ so ist es nahe gleichgültig, in welchem Poncte des 
Parallelkreises man den Stern zu dieser Absicht nehmen will/ 
Diess zeigt der in §. 1 angeTührte Ausdruck für d^> den many 

fiir kleine p , auch so darstellen kann 

« Sinm 

d > = d t Sin t tg p - d p Cos t — d « -g^T^^C^Tj; , 

woraus folgt, dass ein Fehler in der beobucbiüten Zenithdi- 
stanz nah^ denselben Fehler in der Polhöhje' her vorbringt « 
yvie im Meridian (weil z nahe szgo — f und Cos p nahe 
gleich der Einheit ist), und dass ferner ein Fehler in p durch 
grössere Slundenwinkel sogar verkleineil wird. Was endlich 
den Fehler d t der Zeit betrifft 1 so wird^ wie der letzte 
Ausdruck zeigt, wenn d t eine ganze Zeitsecunde beträgt 9 
und p -= ^o' ibl , lüi diu 



Digitized by Google 



Stundenwinkcl o'' 4^ 6* 
der Dehler d f seyn o*. o o*. 8 o'^ 4 o% 5 1 
also d f noch immer kleiner^ als die nor su gewöhnlichen 

Beobaclitungsfehler selbst an unsern vorzüglichon Tnstm- 
inenlen. Auch wird m&n den von einer nicht ganz genauen 
Zeitbestimmung entspringenden Fehler d f vermeiden kfin« 
nen , wenn man auf der andern Seite des Meridians in glei- 
eher Entfernung von ihm eine zweyte Beobachtung nimmt) 
für welche Sin t dieselbe Grösse aber mit entgegf^n gesetzten 
Zeichen ist. Daraus folgt also« dass man die dem Pole nahen 
Sterne in jedem Puncte ihres Parallelkreiies mit nahe glej«' 
eher Sicherheit zur Breitenbestimmung anwenden kann. 

Sey also z die beobachtetet von dem Gollimationsfeh- 
Jer und der Refractiod befreyte Zenithdistana eines solchen 
Sterns > dessen scheinbare Poldistanz p und Stundenwinkel t 
ist, so findet man die Äquatorhöhe ^ aus den Qleichungen 

lang a B tang p Cos t , 

Cos a Cos z ^ 
C0S(^ — a)«— 

Um die Berechnung dieser Ausdrücke durch Logarith« 
xnen mit sieben Decimalstellen zu vermeiden , kann man ^ 

in eine Reihe entwickeln , die nach den Potenzen der klei- 
nen Grösse p fortgeht. Zu diesem Zwecke sey %^ij>^z^ so ist 
Cos z Cos p Cos (z 4- x) — Sin p Sin (z x) Cos t ss o. 
Löst n^an in dieser Gleichung Sin (s-h?^) Cos (z-f-x) 
auf, ond setzt 

Sin X s=s — und Cos x « - ^ 

a a 

so erhält man 

r 

tg^ i +2 atg ^«b, 
folglich tg - = —a + V^a + 

b b* b> 

b 1 b' 1 

* » — ~ • — -X- JU mmm 
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wo dar Kürse wegea gesetzi wurde 

Cos p Sin z «—Sin p Cos % Cos t 



und b; 



Cos z 4- Cos p Cos z -i- Sin p Sin z Cos t * ^ 

Siu p Sitt X Cos t*«- Cos % H- Cos pCos s 

Cos 1 + Cos p Cos z 4- Sin pSiu -l Cos l 



b öinpSiaiCost — Cos s -f Cos p Co« s 

Demnach ist ^ 7 * ^ — ^ ' . 

* a 1 (Cos p Sm i p Co%x Cos t) 

Ä^Sinp Cos 1 + ^ Sin' p Colgz (i — 2 Sin' t) 

+ i Sia^ p Cos I [Cosec* z ~2 Cotg* z Sin' t] , 

wenn man die vierte und die hoiiera Püleuzen von p vei>^ 
nachlässigt; ferner 

— • -Ä=~J[Sin pCos t-H>in^ p Cos t.Gotg2(i— a Sin' l)-.] 
X b Cotg z + Sin p Co8 1 (i + 2 Gotg'z)...] ' 
Sin' p Cotg z Cos' I 
|Sin^ p LGos' 1+ 2 Cotg' z Cos t (2 ~ 3 Sin' t)] ; 

nnd + ;^^ = + ^ Sin' pCos^i Cotg' z. 

Addirt man diese Ausdrücke, so erhält man 

tg j =i Sin p Cos t — J Sin' p Sin' t Cotg zj^ 

. +^Sin'pCo5t(i+Sin3t), 

und daraus durchweine einfache Verwandlung 
xtspCost*— 7 p'Sin' I Cotg z Sin i' 
+i p' Sin' t Cos t.Sin' 1*. . . . (A) 

Entwirft man sich^also eine kleine Tafel« welche mit 

dem Argumente t die beiden Grössen 

Mes^p'Sin'tSipi* und 
N= jp'Sin'tCostSin'i' 

gibt, so erhält man sofort die- gesuchte Grösse ^ durch den 

Ausdruck ^ 

f SS z+pCos l-^M Cotg z -f*N. 

Die Werthe von M und N gibt die Tafei XIIL 

L Fttr einen fixen Beobachtungsort Ittsst sich auch die 

Gleichung (A) von der i^bachtetenZcnithdistanz z ganz un- 
abhängig machen« £s ist nämlich 
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nahetsGotgf + 

da Go^ z durch p' maltiplicirt wird, so kAna man die fol-^ 
genden Glieder der Entwicklung von Cotg z weglassen, Wenii 

man wieder die vierten Poteozen von oder p vernacliiässlgu 
Es ist daher auch 

p Cos t • * 

Gotgz==Cotg^+ gr^-i 

und wenn man diesen Werth von Cotg z in (A) substituirti 
so erhält man 

x=pCost^fp'Sin*tGotg^Sin i'' 

+ jp^SinUCüstSin'i' 

Hat man also eine Tafel, welche für jeden Werth von 
t die Summe S der drey letzten Glieder dieser Gleichung 
gibt) so ist . 

•^=:z-4-x oder . x . 

-^zsz-t-pGost-J-S. ' 

II. Wenn man mehrere auf einander folgende Zenith- 

Jistanzcii beobachtet, so wird man das Mittel derselben als 
die Zenithdistanz ansehen können, welche zur Zeit der Mitte 
aller Beohachtungszeiten Statt hatte, vorausgesetzt, dass die 
einzelnen Beobachtungen nicht in zu grossen Intervallen anf 
einander folgen, und dasb man daher die Änderungen der 
Zenithdistanzeu den Änderungen der ^eit proportionat an- 
nehmen kann> eine Voraussetzung, die meistehs in der Macht 
des Beobachters stehen wird. 

Will nian aber auch weiter entfernte Beobachtungen ver- 
binden, oder hat man diese Beobachtungen mit einem MuU 
tiplicationskreise gemacht, So kann man so verfahren; 

Seyen z, z', z".. . die beobachteten Zenithdistanzen und 
t) t^' t". • .ihre Stundenwinkelund N die Anzahl derBeohach- 
t.ungen. Die arithmetischen, Mittel dieser Grössen seyen 

-M und Täss ^i^; , 
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und endlich S diejenige Zenithdistanz, welche zu dem Mittel 

T der Stundenw inkcl oder zu der Mitte der buiiiaulichen Be- 
obachtungszeiten gehört. 

* Sin p Sin -h 

Ist dann m = — ^.^^ . Sin T und b= m ColgT, 

so hat man (S. 49) für die erste Beobachtung 

(T — t)' 

2=z + m(T — t) + (n^m'CotgzJ - Sin i\ 

■ ^ 

oder wenn man T t sss 9 setzt« 

. assz+ind+ (n— »m^Cotgz). r^Sini'^,« 
und eben so 

c = z' + m 6' + (" — ro" Cotgz). ~Sin 1% 

2= z" + m 0" +(n — Gotg 2) • — Sin 1 " u. s. w. 

wo Ö=T— -t, G'=:T — t', e"=:T — t'.-. .oder wo9,G',e*.-. 
die Unterschiede der einzelnen licobachtungszeiten von dem 
Mittel aller dieser Zeiten sind. 

Addirt man diese Gleichungen, und be<ncrkt man , dass 
nach der Bedeutung der Grössen ö, öS Ö" . • 

6 + 6' + Q"+ . . asoist, 

so erhält man 

N2 = z+z' + z''+... 

Sia Ji'« 

+(n— m»Cotgz) (9^4-6'" + e"*+)— ' 
oder wenn man der Kürze-wegen annimi^t 



aSin«^ 

Sini" e'Sini'' _ 2 



st 

St= +(n— m*Cotgz).-^-T— » 



a 



oder endlich , da =f sZ ist, 



5=Z + (a — m' Gotg z). ' 

Kennt man so den Werth von 2 aus der letzten Glei- 
chung , so suche man noch x aus 
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du 

xrs^pGoftt— ip'Sin'tCQtgESmt"+ip^Sin'tGo8t.SiQ'i% 
und map hat 

^ssS + x^ wie zuvor. 

Aliein iii den meisten Fällen wird man, wie bereits oben 
erinnert wurde» l£=Z setzen können, wjeil die Grösse 

aöia'-. 

(n--m'Gotgz).-2'"-^rjp^ 

fiir dem Pole nahe Sterne sehr klein Ist 9 wenn man nicht 

die Beobachtungszeiten zu unmässig ausdehnt. 

Ex. Den 22. August 1821 wurde in Wien die von dem 
Goilimationsfehier befreyte 2enithdistanz des Polarsterns 
z = 4i*47'5".9 um 19* o' i2",f Stemzeit beobachtet. Die 
scheinbare Reclasccnsion des Sterns war o'^Ö^'io". o und die ' 
scheinbare Poidistanz p =:i**37'4o"- 

£s ist daher Stundenwinkel ts Sternzeit — - Rectascen«« 
sions= 18'' 3' 2". 7 oder tss 270* 45' 40". 5. Mit dem genähert 
ten Werthe ^ = 4i'*47'3o" ündet man 

S = f p' Sin' t Colg + Sin i'' 

— ip^SinUC^stSin'i" 
^ SiunCo&tSin'i^^ 

« 

< oder SssgS '.oii 

Wir haben daher if =z-}-R e fr. -|-p Cos t — -S, 
und es ist z=4^^47 ^' -90 
Refr. -i- 34.50 
pGost ^ 1 17.98 

S — 1 33.01 

. ■■ . . 

f t= 4i"' 47' 25'. 17 
gesuchte Poihöhe 48 12 34* 83^ 

10. 5* Polhöhe kann, auch auf eine sehr einfache 

Art durcii zwey Sterne gefunden \\ erden , von welchen man 
jeden zu beydea Seiten des Meridians in gleichQi)« übri- 
gens unbekannten Zenithdistanzen beobachtete Seyen t uml t' 
die Uhrzeiten der vor- und nachmittägigen Beobachtung des 

ersten Sterns, dt^ssen Poldistanz p ist, und dieselben Gros- 
sen für den zweytea «>tern t^t' und p'. ist ferner Tdie Zeit 

14* 
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der Uhr zwisdien swey nftchttan Cttlminalionen der Fix* 

Sterne, so sind , 

I 180 180 

» 

die Stundenwinkel der zwey beobachteten Steme, und wenn 
z die ihnen gcmoinschaMiche, unbekannte Zenithdistanz die- 
ser Sterne bezeichnet , so hat man 

Coss=sCost^Gösp-f-Sini^StnpCo88 and 

Cos z= Cos ^ Cos p' -f- Sin ^ Sin p Gos s'. 

Die DifiiBrenz dieser beyden Gleichungen gibt 

Co« p' — Cosp 
^ ^ = Sin p Cos «— Sin p' Cos * 

Man sieht) dass diese Bestimmung der Polhuhe unab- 
hängig ist von der Kenntniss der Reiraction und des Colli-* 
mationsfehlerSf dass aber die Poldistanzen der Sterne ge- 
nau bekannt, und übcrdiess sehr von einander \erschiedea 
seyn müssen, damit^ geringe Fehler in s oder p keinen nach- 
theili^en Einfluss auf den gesuchten Werth von f äussern. 

1 1. $. Noch muss hier der Breitenbestimmung mittelst 
des Miltagsrohres (erwähnt werden. Vorausgesetzt, dass die 
Prehungsaxc dieses Instrumentes horizontal und dass die 
optische Axe des Rohres auf dieser Drehungsaxe senkrecht 
ist« stelle man das Instrument so, dass die Drehungsaxe 
nahe in der Ebene des Mericlicins liege, und dass daher das 
Fernrohr einen Yertikaikreis beschreibe, der nahe durch den 
Ost- und Westpunct des Horizonts geht, also auch die Paral- 
lelkreise aller Sterne , die zwischen dem Äquator und dem 
Zenithe culminiren , zweymal durchschneide. (M. s. Astr. 
Nachr. Vol. III. und VI.) 

Seyen T und T' die Uhrzeiten der Durchgänge eines 
Sterns durch den senkrechten Faden des Rohres und r , r' 
ihre Correctionen zur Sternzeit , alle diese Grössen in Gra- 
den , Minuten und Secunden ausgedrückt. Ist dann a und p 
die scheinbare Rectascension und Poldistanz des Sterns , so 
sind die beyden Stundenwinke] desselben (die östlichen ne^ 
galiv genommen) t:=T4-r— a und t' = T' + r' — a. Dieses 
vorausgeseizt, hat man iiir die beyden Beobachtungen ge« 
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meinftchaftUcheGotaDg<»ite^des Azimnts deo doppelte^ Aus- 
druck 

CostSinpSiiif — GospCosf Cot Sin p Sin 9 — Gosp Goa 9 
SinpSint ' SinpSiai' , * 

woraus sofort folgt 

• ^ Gotgp Cotgp 

tsyCCotgt-CotgO^-süTt SÜTJ • 
Cotgp(Stiit' — Sint) 
<^^'^Bf=> Si,(t>-t) . 

t'+ t 

Cotg p Gos 

-V oder aach 



Cos — _ 
2 

_ Gotg p Go* i (T^H- HhTH- t— 1 a) 

^9— Cos^(T'-4-T' — T-t) • • • W ' 

* und diese GieichuDg gibt die gesuchte Polluihe. 

Um zu seheu, welchen Einfluss die Fehler von a, 
r und / auf die Bestimmung von 9 haben, differentiire map 

die Gleichung 

Gotg p Cos — 
2 

tgti)s= 7- — 7 — ; so erhält man 

_ t'— t 
Cos» ■ 
a 

Cos ■ 

Goi«9 

a 



Sin 122 



— i d • Ct' + 1) Cos' f Gotg p 



> Cos 



2 

t'H-t 

Cotg p Cos — ^ 



+i d . (f — 0 Cos' f i7ZT~ '6 

Cos '■ 
a 

Gos»9 tg9 t'-hk 

= p • ssi;- ^ «1 • C'' + cos> tg , lg -7- 

+i d. (f— t) Co»>tg ytg~- • 
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Bs istaber d.(t'+0^d^' + ^^ — 
und d.(l'— t)=Bdr' — dr; 

demnadi ist der Factor von das 7 Sin 2 9 tg ~ t 

Sin 29 

der von d p=— «r— - , 

der von dr = — jSin2 j> (tg ^^+tg — ~ j 

Sin 2 ^ Sin t' Sin 2 9 Sin t' 

l'-l-t t' — t ^"'»^ Cost'-hGost • 

Cos - Cos I ■ 

a ' s 

t'-ht t'^tv 

^n<Uich der von.^r ;?=-^iSin2 ^(tg — - — ^"'^ 1 

Sin 2 9 Sin t 



# 



» Cost*H-Co»t* 

m 

yNimmt man alles diess. zosanmiea , so ist ^ 

t' 4- 1 Sin 2 9 

d ^ tssf d a Sin 2 tg d p . ^j;^ 

, Sin 2 9 Sin Sin 2 9 Sin t 

Co» t'H-Co«t -^i^^' Coft t' + Cos t ' • 

Setzt man voraus, dass das Instruioent etwa bis auf eine 

Minute genau sich von Ost nach West bewegt» so kann 

i* -i- t 

Oos — s 1 gesetzt werden » und dann gehen die beydcn 
Gleichupgen (A) und (B) ia folgende einfachere über: 
tgysssCotgp.Secf (T'+t'— T— r) und 

d>=i(dr'-^dr)Sin29tgf(T'+r'— T^r)^dp.^— • 

Daraus folgt, dass ein Fehler in dem Unterschiede der 
Correctionen der Uhrzeit einen desto geringeren Ei nfluss hat, 

je kleiner T' — T ist, d.h. wenn der Stern nahe bey dem 
Zenith culminirt, für welchen Fall die Methode allein ange- 
wendet werden soll. Da iiir Zenithaisterne ^=Sr^—-p ist, 
so ist auch Sin2 9 = Sin2p und daher — dp oder 

der Fehler der Polhöhe wird geuau eben so gross , als der 
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Fehler der zu Grunde gelegten Poldistanz (IcsSlcrns. Uraucht 
man dalier diese Methode nur, um die Differenz zweyer 
Breiten (etwa an den beyden Endpuncten einer geodätischen 
Messung) durch denselben Stern zu finden, so erhält man 
9 ganz unabhängig von dem Werthe , den iiian der Grr)sse 
p^beygelegt hat. Man bemerkt von seibst, dass dieses Veriali- 
reo auch dann noch ein richtiges Resultat gibt , wenn auch 
die optische Axe auf der jbrehungsaxe nicht genau senkrecht 
steht, wenn die beyden Endcylinder der Axe ungleiche 
Durchmesser haben, oder wenn das i'ernrohr oder die Axe 
einer kleinen Biegung ausgesetzt ist, nur muss dann an den 
folgenden Tagen die Beobachtung mit umgekehrter Axe 
wiederholt, und aus beyden Beobachtungen das Mittel der 
Grösse 9 genommen werden* 

!• Beobachtet man zwey verschiedene Sterne, den einen 
östlich und den andern westlich vom Meridian, so wird 
niaii in dem zweyten Thcile der ersten der vorhergehenden 
Gleichungen p' statt p setzen , wodurch man erhält 

Cütg p Stn t' ^ Cotg p' Sin t 

^9= — — ^-^iTziTr — ^^«^ 

Cot g p Sia (T' T ' — a«) — Cotg p' Sin (T X — a ) 
tg 9» = Sii"((T' H- , • — a') _ (T H- T - a)) 

Wenn man also mit dem nahe senkrecht auf den Meri- 
dian gestellten Mittagsrohre einen Stern auf der einen Seite 
des Meridians beobachtet hat, kann man sogleich einen zwey- 
ten aul der aiuierii Seite durchstehen lassen. Die Steinzeit T 
und die Zenithdistanz z dieser 6terue , die mau zur Stellung 
des Rohres braucht, findet man aus den Gleichungen 
Cos (T— a) 5=s Cotg ? Cotg p und Cos (T'— a') = Cotg 9Cotg p 

Cosp Cosp' 

II. Wird dieses Fernrohr mit einem kleinen Ilöhcnkreise 
zur Einstellung der Sterne, und sein Stativ mit einer um ei- 
nen vertikaleil Zapfen beweglichen, und etwa in Zehntel- 
Grade' eingetheilten horizontalen Platte, welche die beyden 
Stützen des Fernrohrs trägt , versehen , so kann man dciuiit 
nach §.8 zuerst die Zeit oder die Corrcction der Ülir besUm* 
men , wo das Fernrohr nahe in die £benc des Meridians ge- 
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bracht wird. Dreht man dann das Fernrohr im Horizont nahe 
um go«) so wird man damit, nach dem in (I) gezeigten Verfah- 
ren« auch die Polhöbe bestimmen^ wo maof der grösseren Si- 
cherheit wegen > zwe^r Sternenpaare mit umgewendeter Ro- 
tationsaxe des Fernrohrs beobachten kann. Ist das Fernrohr 
Stark genug, etwa von i8^oU Jb'ocallängei so wird man damit 
auch Vergleichungen des Mondes mit benachbarten Sternen 
im Meridian und selbst Finsternisse beobachten, oder die geo- 
graphische Lange des Beobachtungsortes bestimmen können, 
^aher ein solches kleines Mittagsfernrohr sich vorzüglich iiir 
astronomische Reisen eignet 



» 
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Vorlesung III. 



Bestimmung der Zeit und der Polhöhe zugleich, 

■ 

1. §. Auf Reisen oder auf der See, wo man den Stand 
der Uhr pit nicht mit Genauigkeit kennt, und auch, ihn zu 
bestimmen « nicht immer Zeit und Gelegenheit hat, wird eine 
Methode wiinschenswerth , Zeit und Breite zugleich zu 
bestimmen. Die AuÜösung dieser Aufgabe ist schwer, wenn 
sje zugleich die für die Schiffer nöthige Einfachheit imd 
Kürze haben soll. 

Ist P der Pol des Äquators und Z das Zenidi , und ist 
ein Lukaiiuter Stern in A und einige Zeit darauf ein anderer 
in B beobachtet worden, so soll man aus den beyden Zenith- 
distansen ZAssz^ZBrz' und der gegebenen Zwischenzeit 
der beyden Beobachtungen die Äquatorböhe PZ=^ und 
den Stunden winkel ZPA = tdes ersten Sterns zur Zeit der er* 

r 

sten Beobachtung finden. 

Ist a p die gegebene scheinbare Rectascension und Pol- 
distanz des ersten, und a' p' des zweyten Sterns, und T, T' 
die gesuchte Sternzeit der beyden Beobachtungen, so sind 
die Stundenwinkel der Sterne T— ässt und T-— a s t^ und 
beyder Differenz t— t'a=:(Ä' — a) — (T'— T) ist eine be- 
kannte Grösse, Ja a — a bekannt und auch T' — T, oder 
die Sternzeit der Zwischenzeit beyder Beobachtungen gege- 
ben ist. Sey also diese bekannte Grösse 

(a'^a) — (T' — T) = e, 
so ist t — 1' = 0 oder = 1 — 0. 

Man kennt also in dem Dreyecke A P ß zwey Seiten 
P Acs pi P B = p' mit dem eingeschlossenen Wink ei APB =69 
und 'kann daher daraus die dritte Seite A B und den Winkel 
PAB finden. In dem Dreyecke ZAB sind dann alle drcy 
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Seiten bekannt i also wird auch der Winkel ZAB und da- 
her auch ZAP=:ZAB — PAB gefunden. Endlich sind in 

dem Dreyeckc PZA die beyden Seiten i* A=p und ZA — z 
und der eingeschlossene Winket ZAP bekannt , also kann 
auch daraus der Winkel APZst und die Seite PZss-^ ge- 
funden werben. 

Allein diese Auflösung dreyer sphärischer Dreyeckö ist 
für die Ausübung beschwerlich. Wir wollen daher sehen i 
wia sich diese Betrachtungen durch die Analyse vereinfachen 
lassen. (Berl. Jahrb« i8i2.) 

Es ist, wenn z und z' die beyden beobachteten Zcnilh- 
distanzen sind, 

Gosz s CospGos^+Siiip^inf Cost« • • • (i) 

Cosz't=:Cosp'Cos^+Sinp'Sin^Cos(l— 6) . (2) 

, Aber es ist auch 

(Cos p Cos i^-f-SinpSin-^Cost)' 
+ (^in P Cos ^ — Cos p Sin ^ Cos t/ 
«Cos'f 4-Sin'^Cos"t, 

und daher wird die Gleichung (i) 

(Sin p Cos ^ — Cos p Sin ^ Cos t)' + Sin' + Sin' t — Sin^ a ä o. 

Sie p Cos^ — Cos p SUa 4» Cos t 
Ist also Cos c Ä r t so ist 

Sin t Sin ^ s= Sin z Sin C f 
und wenn man in der vorletzten Gleichung den Werth 

Cos z — Cos p Cos*^^ 
Sin p Cos t 

für Sin aus (i) substitoirt> oder auch, wenn man in der» 

selben Gleichung den Werth 

C.rt% z — Sin p Sin Cos t 
Oos p 

für Cos substituirt , so erhält man 

Cos ^ = Cos p Cos z 4- Sin4> Sin z Cos c oder 
Cos t Sin ^ = Sin p Cos z — * Cos p' Sin <z Cos c. 
Die Gleichung (2) gibt ferner^ 
Cosz's Cos p' Cos ^ + Cos 6 Sin p' Sin ^Cos t 

Sin 6 Sin p' Sin Sin t 
und, Wenn man in dieser Gleichung die vorhergehenden 
Werthc von Cos^, Cos t Sin^ und Sin l Sin ^ substituirt, und 
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setzt» so erbttU man 

Cos z' — Cos z Cos p Cos p' — Cos z Qos B Sin p Sin p' 

* BS Sin z Sin 0Än p' (Cos c Cotg a + Sin c). , 

Setzt man daher a— cessb» so ist 

, Sina(Goss'^CoszGospCo8p'— «CossCoa^SinpSinp^ 

Cosbcs — g. ^ ^. — ^(A) 

Sm z Siafl bin p' 

Hat man aber^o die Werthe v6n a und b gefunden , so 
kennt man auch caa-^b, und $on|icfa t durch die Glei- 
chung * 

Dm z biu c 

^'~SiopGo«x — GospSinzCosc * ' • W 

woraus T=a-f-t odet die Sternzelt der erslcn Beobachtung 
lolgt) die 9 mit der Uhrzeit dieser Beobachtung verglichen, 
den gesuchten Stand der Uhr gibt. Die Äquatorhöhe i^ end- 
lich findet man durch die Gleichung ^ 

Sint ' 

Cotg-^ss ^-^^^..^^ (Gosp Cos z + Sin p Sinz Cos c)> • «(6) 

Die Gleichungen (3) bis (6) enthalten die Auflösung un- 
serer Aufgabe. Man kann sie durch Einführung dreyer HiiÜs- 
mittel Af C etwas bequemer machen. 

Cotgp' 

^ EsseytgA^"-^, ^ 

CosAtgö 
*^ Cos (A+p)» 



Sin A Gos z' 

tgG= 



Cosbss 



Cos 2 Cos p' Sin ( A 4- p) ' 

Cos a Cotg z Sin (45'^ ~- C) . 



Go*CGotg(A+p) , » 

^ ^ Cotgz 

SO hat man 

SinBtsfc— b) 
Siu(p-B) » _ 
^ Cotg ^s= Cos t»Cotang(p — B). 
Ex. 1809 den 17. May wurde in Göttingen beobachtet : 
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Uhrseil Zeuithdisttti» 

aBootis x6^ ffftS* 39°55'o" im Westen vom Meridian 

aA4uilaei6 57 49 56 25 o im Osten vom Meridian 

SgoSÖ'o'' 56'2ffo" 
Col!fr.+ 32.5 +32.5 
Refr. + 48-8 +127.5 

z =:39'>56'2*".3 «'=50^27' o".o 

Für die scheinbaren Orte beyder Sterne hat man 
is=:2ii*44'54'.88 ptÄ69o49' 3". 98 

a' = 295 22 17.50 p=8l 57 24*55 

— T SS o* 29' 24" = 7* 2 1' o" 

6=76" 16' 22". 62. 

Wir haben daher ^ 

As35i»49' i4'.i3 

a = 8G 4o5i . 11 
b = 56 246.29 
Bb35 46 13.27 
t=3i ^ 42.45 
T=t + a = i6' i3' 54.49 
Uhrxeit 16 8 25 



Com der ührx= + ö'29''.49 

« 

und eben so T's=a' — a — 6 + T = i(? 43' 18". 49 

16 37 49 

x = + 5' 29'. 49 
und endlich ^=5a''27'54''.47 
2. $. Die -numerische Entwicklung der vorhergehenden 
Ausdrücke wird aber, besonders für den ungeübten Schiffer, 
wenn er sie> wie es erfordert wird) oft vornehmen sollt 
noch immer beschwerlich seyn. 

Sehen wir daher, ob man nicht änrch eine indirecte 
Auflösung des Problems unserem Zwecke näher kommeo 
könne. 

Behält man die vorige Bezeichnung bey , nnd setzt die schon 
beynahe bekannte Äquatorhöhe gleich x, so findet man die 
beyden Stundenwinkel t und t' aus 
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tat 



Goft 



10 — om ■ 



Sinp äm ^ 



War X gat gewählt, so isl 

Tsa+taa+t'+a und 

T'=a + t'e=a'+t — 0, 

vrot wie zuvor, e = (a' — «) — (T' — eine bekannte Gros- x 
se ist 

Ist aber x fehlerhaft t so werden auch diese beyden (ur 

T tind T' gegebenen Ausdrücke nicht gleich seyn. Man su- 
che dann, nur in Minuten, die Azimute «p, aus den 
Gieiohungeli 

SinpSuit Sin Sin t' 

Sin a> BS — t Sin — — ; — und 

I 

Corg« ^ Cotg 

Sias » ^ ^ Sinz * 

Ist dann dx der gesuchte beider in dem oben angenom- 
menoi Werthe von X , so ist 

dtssAdx und dt'sA'dx 

und daher die verbesserten Werthe von T und T* 

T =a+t + Adx=a+t' + e+A'dxund 
sa' + i'+ A'd xaa' + 1 — -d + A dx , 
und aus beyden folgt 

dx«-x=F"' 

also auch die wahre Äquatorhöhe i^sax+dx. 

Ex. Für das vorhergehende Beyspiel hat man, wenn 
man xssdSri&io" setzt, 

t ss3i'44' 3' 34 und t's:~44' 32' 57^02 ) 
aber o^es So** i5'. 9 b— 56* 83'. 09 

A= 1.3362 A'=— i.üGaö 

also d X =— = — »5'. 693 , 
wahre Äquatorhöhe =x + dx=38'' 27'54^ 3, wie zuvor« 
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Weher ist 

T s 243' 28' 37% 25 s: 16' i3' 64'* 48 

Ührzcit 16 8 25. o 



Corr. der Uhr gegea Sternzeit 4- ^ ^9 • 4Ö 
, oder T' = 25o'' 49' 3 7 i& 43' i8*. 48 

Uhrzcit 16 37 49« o 
Corr« der Uhr 5 29.48 wie savof« 
Hätte man anfangs die hypothetische Äquatorhöhe 
X = 38'' lö' o" also gegen 10 Minuten zu klein angenommea« so 
hätte man gefunden 

tFi3l''3o'2o'' . t'=— 44''22' o* 

— 49491Ö <»'=s— .56 623 

Aä 1.36245 A'== — 1.08395 

i'— t+e 1442.62 

also wahre Äqaatorhöhe ^ = x d x ss 38*" 2 7 49". 7 nur mehr 
5" zu klein. 

T « a + 1 + A d X = 243^ 28' 58". 3 = 1 6'' 1 3' 54"- 5 

Uhrzeit 16 8 25 • o 
Com der Uhr + 5 29 . 5 wie zuvor« 

Sollte aber 9 bey einem anfangs zu fehierhaft aogenom«* 
menen Werthe zon x^ der gefundene Werth von ^ von je- 
nem X zu verschieden seyn, so würde man die Rechnung 
mit diesem neuen verbesserten Wcrlhe von x wiederholen. 

3» §• Setzt man die Poidistanzen p und p' einander 
gleich , oder beobachtet man denselben Stern zweymal, 
so liat man, wenn man die beyden Gleichungen 
Cos z = Cos p Cos ^ 4- Sin p Sin ^ Cos t 
Cos z' SS Cos p Cos f -f- Sin p Sin ^ Cos t' 
subtrahirt , folgenden Ausdrudk 

5mÄ (z«-|-x) SmÄ(x'— -z) 
SinKf+t)Sini(t~0= SmpSi,» ' • ' ' CO 

Liegen die beyden Zenithdtstanzen äuf derselben oder 

auf entgegengesetzten Seiten dos IVIcridiaijs , so ist im ersten 
Falle f (t' — t) und im zweyten ~('' + 0» nämlich die halbe 
Zwischenzeit' der Beobachtungen , bekannt, also wird man 
auch in beyden Flillen ans der Gleichung (I) die Grösse 
t sowohl als t' finden, wenn ^ bekannt ist« 
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Hat man aber für nur einen genäherten Werth ange- 
nommen 9 80 werden auch die^Werthe von t und l' nicht det* 

Wahrheit gemäss seyn; allein die erste der bcydcn vorher- 
gehenden Gleichungen gibt ^ ' 

t 

Cos (p — ^) = Cos z 4* 3 Sin p Sin ^ Sin' - , 

und daraus folgt» dass» wenn die erste Zenithdistanz z nahe 
an dem Meridian genommen wurde^ abo t nur klein ist^ 
der Fehler von i^ das letzte Glied dieser Gleichung nur un-- 

merklicli ändern w ird, und dass man daher, des oben erwälin- 
ten unrichtigen W erthes von ^ und t ungeachtet, doch die w a h- 
re Äquatorhöhe -1^' nahe genug aus der Gleichung finden wird . 

Cos (p — 1^') 3= Cos z -|- 2 Sin p Sin ^ Sin"* - 
oder auch aus 

Cos (p — f) s Cos z'+2 Sin p Sin i Sin' - 

wenn die zweyte Zenithdistanz z' nahe an dem Meridian ge- 
nommen worden ist. Kennt man aber so den wahren Werth 
von so wird man ihn statt ^ in der Gleichung (I) sub&ti- 
tuiren, und dadurch auch die Zeitbestimmung ^ oder die 
Werthe von t und t' verhesdern« 

£x* Uhrzeil Z.D« Mittelp* der Sonne 

o^S'iä" z«27*58'io''.2 

5 2ijo . z' = 4^ 36 40*^ 

» 

Beyde Beobachtungen wurden auf der Westseite des. 

Meridians und die erste nahe an demselben gemacht. Die 
scheinbare Poldistanz ist p = 69'' 24' 32" und die angenomme- 
ne Äquatorhöhe =i^föo\. 

Es ist also « i«»88 9 = 24r52' 16" 

Sin § Sin J (z'—z) 

. 1^8 SmpSm^(t--i) 9-4609838 

log öin ^ = 9 . 824a 037 

log Sin —^=9. 6368001 
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aifo ^«25^40 Ö8'.7 
es war 2io2 io*o 



also t s I 8 4^ • 7 
Damit gibt die Gleichung (II) 

t 

2 Sin p Sin ^ Sin'' ~ =0.0001248 
Cos s SS o »ÖBSgi 10 

Cos (p— f ) = o.886o358 

p_f = 27'»37 i4".6 
P = 69 24 5a > o 

verbesserteÄquatorhöhef = 41 47 17 • 4 

Geht man mit diesem VYerthe von ^' wieder zur Giei« 
chang(l) zurück, so ist 

wie 'Zuvor 7 9 .4609658 

log Sin f =9.8237210 

. Sin ' =9.05726281 

— ^r«25*4a'26".l 

t'— t 

—2 — Ä 24 32 if) . o 



also auch 1 = 1« 10' 1 1''. 1 t' = öo" i4' 4^"- 1 

o 4' 40". 74 5 2o'58"..74 

Uhrzeit o 5 i2 Uhrzeit 3 21 3o 



Gorr, der Uhr — 3i . 26 — 3i . 26 

Sollte der neue Werth der Äqualorhöhe von dem Irü- 
lier angenommenen f zu sehr verschieden seyn, so wird 
man die Rechnutag mit dem verbesserten Werlhe von fl>* wie- 
derholen. Die zwey vorhergehenden Zenithdistanzen wurden 
unter der Voraussetzung von 

f SS 41«' 47' 20" und t SS 10' 10", 

t' Ä So'» 14' 40" und p = 69" 24' 32" 
nach der Formel berechnet 

Co* ^ Cos (p— 3) 
tgXÄ Custag^, Gosz = — r"cosx ^ 
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SO dafs also die oben geluaJene Aquatorhühe 
um 6 SU klein ist« 

Dieses zuerst von Douwes vorgeschlagene Verfahren 
ist das einfachste, welches man bisher für den Gebrauch zur 
See gefundetn hat. Wenn man aber bey der Sonne» die sich 
vorzüglich SU Breitenbestimmungen cor See eignet, bey weit 
entfernten Beobachtungen (Jic!, wie die Gleichung (I) »eigt^ 
gewählt >verdcn raiissen) die Poldistanzen in beiden Beob^ 
acfitungen gleich setzt, so kann dadurch die gesuchte Äqua- 
torhöhe ^ oft beträchtlich fehlerhaft werden. Es scheint da« 
her das Seite 2o2 gegebene Verfahren , aus zwey oder drey in 
der Nähe des Meridians genommenen Zenithdistanzen , unab- 
hängig beynahe von allen andern Vorkenntnissen » die Breite 
zu bestimmen, für Seefahrer vorzfigllch empfehiungswerth 
zu seyn. W^ie man aber, wenn die Breite bekannt ist , die 
Zeit selbst durch eine einzelne Zeniihdi&taoz in der ]>^ähe 
'des ersten V'ertikalkreises finden kann« ist aus dem Vorher^ 
gehenden Seite 170 bekannt. 

Übrigens würde es nicht schwor seyn, auch auf die 
erwähnte Änderung der PoldisUnz der Öoane.B,ücksicfat zu 
nehmen* 

Muitiplicirt man n'ämlich von den beyden anfänglichen 

Gleichungen des §.3) nachdem man in der zvveyten p' statt 
p gesetzt hat) die erste durch Sin p' und die zweyte durch * 
Sin p, so gibt ihre Differenz 

Cos 2 Sin p — Cos z' Sin p t=s Cos^ Sin (p' — p) 

-J- 6ici p 6in p' Sin ij> (Cos t — Cos i'). 
Setzt man in dem ersten Gliede dieser Gleichung 
Cos z Sin p' = Cos z Sin (p + p' — p) =Cos z Sin p Cos (p — p) 

+ CoszCospSin (p' — p, und Cos(p' — p) = i, 
so hat man 

Sitl-Z-Sia-- 

. . t' + t , t' — t t _a 

Siap'Sinl' ' 

Sin(p'— p) [Cos p Co* i — Cas 4fJ 
"f" i~Siii p Sin p' Sin tj* ' 

welche Gleichung man statt def vorhergebemlett (I) brau- 
chen wird» 

I. i5 ' 
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t 

4. $. Wir wollen nua noch sehen « wie man aus cirey 

beobachteten gleichen Zenilhdistanzen dreyer verschietle- 
ncr Sterne die beydcn Grössen ^ und t ünden kann.^ 

Sind aa' a'die scheinbaren Rectascensionen « und p p'p" 
die Poldistanzen dieser Steme« und $ B'B" die Ubrzeiten der 
Beobachtungen, so hat man, wenn k die Correclion (Acce- 
jeration) der Uhr gegen Sternzeit ist) für die Stundenwinkel 
der Sterne die Ausdrücke 

Ö— -k— Ä, e — k — a', e" — k— a", 
also auch, wenn man der Kiltzii w e^cn 

6 — a=r, 0' — a' = 7\ und 6 ' — a'sszr" setzt , 
CoszssGosp Gos^-t^'Sii^P Sin^Cos(r — k)y 
Cos z SS Cos p' Cos ^ + S i n p' Sin ^ Cos (r' ~ k) ^ 
Cos z = Cos p" Cos-^ -|- Sin p"Sin i/» Cos (r" — k). 
Die Diilerenz der beyden ersten dieser Gleichungen gibt 

Cotg^=Cos — Cotg — j— Cos ^— jj— — k) 
:+Sia — Cotg ^ Sia (-^_ k). 

Ist daher 

ASinB» Sin ^^-^Cotg^^' , 

a a 

A Cos B = Cos Cotg ^ , und C =— — — B » 

so ist die letzte Gleichung 

Cotg f = A C OS (G — k; • . . . .\ (i;. 
Auf dieselbe Art erhält man 

A Sin B' = Sin Cotg — . , 

A'CosB'sCos Cotg^-^, 

T" + T 

-BS 

Cotg ^ = A' Cos (C — k) (Ii;. 

Beyde Werthe von Cotg ij> geben 
ossACos(C— k)— AGos(C— k), oder 
0= rCA' — A) (A+ A)] Cos CG— k) 

+ [(A'— A) + (A' + A)]Cos(C' — k;, oder 
05k(A— A)[Cos(G— k) + Cos(C'>- k)] 

— (A' + A; CCo*(C — k) — Cos (C — i«)] » 
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oder codiioh 

o=(A*— A)Cos p:- — k) Cos — 

-^-^k) Sin . , 

Setzt man also 

A 

jjÄtgx, und 
C C 

tg(45'— x) Cotg— =tgy, 

SO ist ^; ' ^ = tg (45° — ' x) , und dahcf 

k=:i(C + G}^y (III). 

Dia Gleichung (I) odßr (II) gibt die Äqaatorböhe« 
und (III) die gesuchte Gorrection der Uhr. 

Berechnet man dann mit diesen Werthen voq ^ und k 
aus einer der drey ersten Gleichungen die wahre Höhe Z 
so gibt dieser Werth von Z mit der beobachteten Zenith- 

distanz verglichen den Golliniationsfehlcr oder den Thei- 
lungsiehler des Instrumentes 9 oder die wahre Refraction, als 
' die dritte der zu suchenden unbekannten Grössen* Bey 'der 
Auswahl der Sterne hat man vonsUglich^ darauf zu sehen , 
dass die Azinnute derselben so verschieden als möglich sind. 
(M. s« Mon. Corr. i23o8 October und 1809 Jan.) 

Ex. 180Ü den 27. August wurde in Göttingen unter der 

gemeinschaftlichen Zciuthtiistanz 37" 2o' 52. "5 beobachtet 

a Andromedae zur Uhrzeit 2a'' 55' 26" 
« Urs. min. 21 4? 3o 

a Lyrae 22 5 2i ' 

Die scheinbaren Positionen dieser Sterne sind 

Rectascijnsiüii Poldistanz 
a Andromedae zV" 58' 33."ä3 61« 5/ 45."2 \ 
a Urs. min. 55 4*7<> 1 42 54*5' 

a Lyrae 18 So 28.96 . 5i 22 63 4 

< 

also ist 

* T SÄ 21'' 54' 52."67=323'» 45' 10/ 0 
r's2o 52 25«3o=s3i3 6 19.5 



i5 
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log As 0.2071089 log A'sss 0.8836657 

Bc= 354" 19' ««."o4 B'tsB a66* 3o' 55."o7 
C?=— 35 54 37.27 Ct=— 77 47 49. 7^ 
x=s 11 ,53 41 «28 y=— 59 35 14.71 
kss+ 44' i/'2o es o^ zo' ö6.''o8 
(Acceleration der Uhr) 

C— k=— 38^ 38' 38."47 
G'— ks= — 80 3i 60.959 also 
/ ^=sS8' 2& 8/'49* 

Mit diesen Werthen von f und k findet man aus den 
drey ersten Gleichungen 



Refraction 
wahre Zenithdistanz 
beobachtete ZenithdUtanz 
bekannter Collimattonsfehler 
wahre beobachtete Zenithdistanz 
also Theilungsfehler 



57» Z2\ 38;'7 

42 > 7 

37 21 56 . o 
37 20 32.5 
> 1 45»o 



37 22 



17.5 
21.5 
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Vorlesung IV. 



Bejilinimuag der geographischen Länge, 

1. §. Wenn man die Ortszeit (wahre, mittlere oder 
Sternzeit) kennt, weiche zweyOrte der Oberfläche der Brde 
in demselben Aagenblicke sählen, so ist die Differens 
dieser Ortszeiten auch sofort die Differenz der geographi- 
schen liängen dieser Orte. Beobachtet man also an beyden 
Orten eine solche Erscheinnng, die fUr beyde in demselben « 
Augenblicke Sutt hat^ z. B. Mondesfinsternisse, Ein- und 
Austritte der Jüpiterssalellitim , Feuersignale u. s. w., und ist 
die Correction der Uhr oder die Zeitbestimmung an beyden 
Orten bekannt , so ist dadurch auch die Llingendifferenz - 
dieser Orte gegeben. 

Die MoiHiesfinsternisse geben wenig Genauigkeit, da 
der Schatten der Erde auf dem Monde nur sehr unvoUkom- 
men begrenzt erscheint. Etwas genauer sind die Beobachtungen 
der Ein* und Austritte der Flecken des Mondes in und ans 
dem Schatten. Auch die Jupiterssatelliten gewähren nicht die 
gewünschte Übereinstimmung, selbst wenn man nur die bey- 
den dem Jupiter n)l<;hsten 9 als die zu diesem Zwecke taug- 
lichsten f und von ihnen nahe gleich viel Ein- als Austritte , 
wenn man an beyden Orten mit nahe gleich starken Fern- 
röhren beobachtet» wenn, man die der Opposition zu nahen 
Finsternisse als ungewiss gänzlich ausschjiesst u. s. w. 

Sehr genau sind die Pulversignale (die durch die plÖtz* 
liehe Entzündung von vier bis sechs Lolh gemeines Schiess- < 
puiver gegeben werden), aber sie sind ihrer P^atur nach nur 
auf geringe Distanzen (von fiinf bis zehn deutsche Meilen) 9 
beschränkt. Da die Geschwindigkeit des Lichtes für solche 
Distanzen als unendlich angesehen werden kann» so wird 
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man diese Erscheinungen fut alle Orte« wo sie siclitbar sind, 
als tautochron betrachten. Durch Verbindung- tnchrerer sol- 
cher Signale lä$st sich diese Art der Längenbestimmung sehr 
weit fortführent Dass eine genaue Zeitbestimniung an den 
]>eyden Endpuncten dieser Signalkette erfordert wird , ist 
fur sich klar. Man theile eine gerade Linie AG in den 
Punctcn B, G, D, £9 F in sechs Theile, wo A und G- die 
beyden Endpuncte der S.ette, und D , F drej Berge be- 
zeichnen ^ auf welchen man die Signale geben solU und wo 
die Zwischenoite G und E so gelegen särui, dass man in 
C die Signale von B und D, und eben so in die Signale 
von D und F sehen kann* Drücken die Grössen AB, B G « 
CD,«* ^ugleicV die noch unbekannten Längendifferenzen 
a , b , . . der Orlc A und B un d , C und D, . . aus, 
und sind t, t' und t" die Ortszeiten, zu weichen die Signale 
auf den drey Bergen B, D und F gegeben, werden« so sieht 
der erste Ort A das erste Signal in B um die Zeit t— a =9 
seines Ortes; der dritte Ort C aber sieht dasselbe Signal in B 
um die Zeit t+b = ö' seines Ortes. Eben so wird das zweyte 
(Signal jn J> von dem Orte C um t'«^cs=0" 

E um t -|-d = ö"' 
und dritte SigQ^I in F von dem Ort<i E um l" — e = 6'* 

G um t' +fsssfl' 

gesehen, 

' Es ist aber die gesuchte Lftngendifferenz der beyden 

iiusscrsten Puncte 

L=AB=(a+b)+(c+d;-|-Ce-hf)t 
das heisstf wenn man die vorhergehenden Werlhe von 

a , b , c . . • substituirt , 

L = (6' — e) + (e'" — 6) + (6 ' — 6-) , 

pder endlirh 

Lt=o'— (r— r)— (ö"— e')— 

und dieser Ausdruck zeigt, dass man an den inneren Bcob- 
achtungsstaiionen G und E nur den Gang« aber nicht den 
Stand der Uhr zu kennen braucht, dass aber an den bey« 
den Endpuncten A und G der Signalkette eine genaue Zeil* 
bestimmung unerlässlich ist. Den blossen Gang der Uhr 
während den Signalen aber kann man für die Orte C und 
finden , wenn nach der Vollendung der^ ganzen Unterneho 
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mung die -Zwischenzeiten der verschiedenen in B und F 
gegebenen Signale von den beyden Hauptbeobachtern in 
A und & gegeben werden ^ so das$ also in den Zwischen- 
Stationen C und E nur überhaupt ein gleichförmiger Gang 
der Uhr vorausgesetzt wird. Beyspiele dieser Längenbestim- 
mungen findet man in den^ersten Bänden der Annalen der 
Wiener Sternwarte. 

2. §. Die grosse Vollkommenheit, mit welcher jetzt ^ 
tragbare Uhren (Chronometer) verfertiget werden, setzt uns . 
in den StancI, die Zeit eines Ortes unmittelbar mit der eines 
anderen zu vergleichen. Ein Beyspiel wird den Gebrauch 
derselben deutlich raachen. 

Den 29. May 1786 fand Zach** die Gorrection seines 
Chronometers gegen die mittlere Zeit in London im Mittag 
dieses Tages gleich xt=^-2/'i (die Uhr zu wenig), und aus, 
den Beobachtuiii^eu der vorhergehenden Tage'fander, dass 
diese Uhr täglich o."i7iö gegen mittlere Zeit zurückblieb. 
Ben 27« Junius kam er mit derselben auf der Sternwarte 
Seeberg an , und fand daselbst ^as correspondirenden Höhen 
die Uhrzeit des Chronometers am 27. Junius im wahren 
Mittage Seebergs T =23' 19' 3."4o, 

Allein die mittlere Zeit im wahren Mittage Londons 
für den -27. Junius ist (aus den Tafeln oder den Epheme- 
riden) gleich ^ ^' 54» ' 5 

Es war aber x= _ 2. 1 

In 29 Tagen Verspätung der Uhr(o. a7i5) 29= — 4.97 
also am 27. Junius Uhrzeit des Chronometers 
im wahren Mittage Londons ,T'= o 2 27.23 

woraus sofort die Längendifferenz zwischen liondon und 
Seeberg folgt 

T -.T=o'' 43' a5."85. 

5. §. Da die Reclascension des Mondes sich so schnell 
ändert (bis i5" in einem Tage) ♦ so werden diese Rectas- 
censionen zur Zeit seiner Gulmination in zwey verschiedenen 
Meridianen selbst vcrsciiieden seyn» und ein Mittel geben, 
die Längendifferenz der Beobachtungsorle zu bestimmen. 

Sey t der durch Beobachtung der Culminationen ge- 
fundene Unterschied der wahren Rectascension desMondr^- 
des, und eines nahen FiXiternes (positiv genommen , wenn die 
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Rectascensiun des Ho/ides grösser ist « als die des Stürfics) 
an dem westlichen Beobachtnngsorte , und r dlisseU^e fUf diai 

östlichen Ort, beyde in Zcltsccundon ausgedrückt. Diese 
Grössen t und r drücken also den Rectascensionsunterschied 
des Mondes und des Sternes, und zwar zur Zeit der 
Gulminatton des Mondes an den beyden Orten aus. 
Man muss aber diese Reclascensionsunterschiede nicht für 
die Zeit der Culmijiation des Mondes ^ sondern lilr die Zeit 
der Gulmination des Sternes nehmen. Da nämlich die Reet« 
ascension des Fixsternes während der Zv^ischenzeit sirfi 
nicht ändert, so culminirt der Fixstern an dem westlichen 
Orte um eben so viel Sternzeil) später, als an dem.öst* 
lieben , wie viel die Längen diiTerenz beyder Orte beträgt ^ 
ünd daher wird die Rectascension des Mondes zur Zeit der 
Culmination des Fixsternes an dem vve*tiicben Orte grösser 
seyn, als zur Zeit seiner Culmination an dem östlichea« um 
eine Grösse t die der Längendifferenz beyder Orte propors- 
tional ist. 

Sey also b in Bogensecunden die Änderung der Recl- 

asceqsion des Mondes in einer Stunde Stemzeit , so ist für 

den Augenblick der Culmination des Sternes jene Rect- 

ascensionsdifferenz in Zeitbeuunden 

bt 

t — 7^~"g^ den einen Ort , und 

r-^ '-Ca für den anderen, 
i5 .60' 

also ist auch beyder Unterschied , d» h» die wahre Änderung 

der Rectascension des blondes während der Zeit zvvischen 
beyden Culminaliunen des Sternes 

b(t — t) 
t-^r— — - - . oder* 

wenn l — r = a ist, in üogcnsecunden 

ab >v • 

> x5 . 6o*y 

Kt*nnt man aber so ist die gesuchte Längendifferens 

X in Zt'itsecunden b : 36oo"as:^: x, oder 

56oo A 

XEss ■ , oder endlich 

x=i5(36oo).^^ — a, 

b 



Digitized by Gopglc 



f 



a 



ä33 

Nimmt man atif die Verschiedenheit der schcinliarea 
Mondeihalbme&ser' in beydea Beobachtongen Kücksicht, so 
sey r und p der wahre Halbmesser and die wahre PoMistans 

des Mondes an dem er.>tcn oder westli<:hen , uod p ;r an dem 
östlichen Orte , so liai man 

das untere Zeichen, wenn der westliche, das oberC) wenn 
der östliche Mondesrand beobachtet wurde, 

Ist ferner überhaupt b in Bogensecunden die Änderung 
der- Rectascension des Mondes in- einer Stunde einer ge- 
wissen Zeit, und m das Verhältniss der Stunde dieser Zeit 
zur Stunde der Sternzeit, so ist 

a in 

x=i5(36oo) * 

Ist z. B. b die Bewegung des Mondes in einer Stunde 
Sternzeit) so ist, wie oben, ro = i. Ist aber b die Bewe- 
gung des Mondes in einer Stunde mittlerer Zeit, so ist 
m SS 1.00274 u* s. w, , und die beydcn Gleichungen (I) und 
(II) geben den gesuchten Län^enunterschied der beyden 
Beobachlungsorle. ^ 

£x. Man beobachtete die Stemzeiten der Culmination 
des Mondes 

in Gotha i3' 47' 32."45 inManheiui 47' 53."o 

a Yirginis a3 »4 17 »67 i5 14 17*2 

33 14.58 , 35 35.8 

also t — r = a=s2i."22. 
Die Änderung der Rectascension des Mondes in einer 
Stund« Sternseit ist 0*^34' 44/'998, also bs 2084/ 998 und 
m=s 1 , und daher gibt die Gleichung (II) 

i5 (36oo)(si . aa) . . _ 

,..84 998 -«'.M«»5«8.'^=o^8-4a'^ 

4* §• Da besonders xur Seö die Gelegenheit, die geogra- 
phische Länge zu bestimmen , nicht oflt genug gegeben wer- 
den kann , so hat man zu dieser Absicht sehr vortheilhaft 
die Beobachtungen der Distanzen des Mondes von Sternen 
vorgeschlagen. 

Die astronomischen Ephemeriden enthalten nämlich 
diese Distanzen des Mundes von der Sonne, von den gross- 
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tea Fixsternen oder von den lielleston Planeten von drcy 
zu drey Standen jedes Tages ^ z. B. für den PariserJüIendiaii 
so berecjinet) wie sie aus dem -Mitte! puncte der Erde gese- 
hen, ersriieinen würden. Hat man daher auf irgend eiiiera 
Puncte der Oberfläche der £rdc eina solche Distan:& beob- 
acbtelf so wird man sie suerst von der Rcfraction und 
Parallaxe befreyen , d. h. sie ebenfalls auf den Mittelpvnct 
der Erde rcLclaciren und dann in den Ephemeriden die 
Pariser Zeit &uchen , für welche der Rechnung gemäss die- 
selbe geocentrische Dislaoz Statt hat 9 welche Zeit mit der 
Ortszeit der Beobachtung verglichen « sofoTt die gesuchte 
Länge des Bcobachtungsortes gibt. 

I. Um die Höhenparallaxe sowohl , als die Refraction 

Leyder Gestirne zu finden , niuss man ihre Hohen kennen. 
Wir wollen also annehmen» dass man kurz vor und nach 
der gemessenen Distanz D auch die Höhen beyder Gestirne 
beobachtet habe, woraus man denn, da man die Höhen» 
änderung df rsi Ihcn für die gegebene Zwischenzeit der Beob- 
achtungen kennt, durch eine einlache Proportion auch die- 
* jenigen Höhen derselben ableiten kann , welche für die 
Beobachtungszeit «der Distanz D selbst gehören. Sey also för 
diese letzte Zeit b die beobachtete Höhe des oberen Randes 
der Sonne, und B die des oberen Randes des Mondes, wo 
wir hier^ und im folgendoii die kleinen Zeichen b p . • flir 
das Gestirn, und die grossen P. • för den Mond beybe- 
halten wollen. Für dieselbe Zeit der bcobarhteten Distanz 
sucht man aus den Ephemeriden die horizontalen Halb- 
messer r R , und die Horizontalparallaxen p P beyder Ge- 
stirne , so hat man Üir die $cfaeinbare Höhe des Mittel* 
puDctcs (Seite gS) 

der Sonne ■ h'ss b^ r— r pSin b«Sini"« 
des Mondes H'=B— R^RPSinB.Sin 1", 

und wenn man fiir diese Höhen h' und II' die RefractioD 
sucht, so erhält man die wahre Höhe des Mittelpunctes 

der Sonne h= h' — Refr-|-p Cos h', 
des Mondes H=H —Refr + P CosH'. 

Hat man den unteren Rand dieser Gestirne beobachtet» 

so ist r und R negativ. 



I 
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Aas derselben Ursache) aus welcher mae die Höhen 
des 'oberen oder unteren Randes der beyden Gestirne J«eob- 

achtct, misst man auch, nicht die Distanz ihrer Mittel- 
puncte, sondern die ihrer Ränder. Hat man daher die 
Distanz D ihrer nächsten oder inneren Ränder beobachtet , 
so ist die beobachtete Distana /t ihrer Mittel puncte 

zy'=D+r(i -l-pSinhSin i'O +P Sin HSin i"), 
in welchem Ausdrucke r oder K negativ wird, wenn man 
den äusseren Rand der Sonne oder des Mondes beobach- 
tet hat. 

^ ' II. K.cnnt man so die Grössen hh\ HH' und 2/', so 
kann man daraus die geocentrische Distafix A auf (blgendä 
Art finden, 

Ist die I)iirerenz des Azimuts bejder Gestirne^ 
so ist 

Cos *^ s Sin H Sin h + Cos H Cos h Cos m , un4 

C OS ^ = S i n H' Sin h' + Cos H' Cos h' Cos w. 

Setzt man der Kürze wegen 
CoiH Goth 

Co«H'Co8h'* 

H'-|-(h'-|- A') n'-|-(Ti/_ A') 

N= Cos Cos und 

t s - 

P= Sin • ^ 5m I 

% ■ a , 

so gibt die zwejte der beyden vorhergehenden deichungen 

sofort ^ 

Sin y = V Cos U' Cos h' ""^ T= V Co. Geh'' 

Die erste derselben aber gibt 

Cos Cos (H — h) — 2 Cos H Cos h Sin'y , oder 
Cos^s^a GosHCoshCos'Y'— Cos(H+h), oder endlich 

^a B, 

Cüs^ = Cüs (U— h) Gos^j-— Cos(H+h)Sin'-^* 

Substituirt man ip den drey letzten Gleichungen die 
vorhergehenden Werthe von Sin — und Cos— , so erhält 



Digitized by Google 



a6 

man verschiedene Ausdrücke (Ur deo gesuchten Werth Ton A 
$0 gibt der «weyte Werth 

Cos Z^s= 2 M JS — Güs (H + h} , oder auch 

Sin' — =Gos' — — — MN, und 

A H 4- Ii 

. Cos'jcsSin' — — +MJS. 
Setzt man also der grösseren Kürze wegen 

SinAssSec V MiS, ^oistSin — = Gos-~Cu6A. 

oder 

H-hb / A H-f-h ( 

tg B«Cosecr-^j — y , so ist Cos —= Sin — jj — See B 

Sucht man eben so aus dem ersten der drey vorher- 
gebenden Ausdrücke von Gos^ die Werlhe von 

Sin* "jj" und Cos*-^,» 
so 6ndet man auf gleiche Art 

SinC s=sScc-j— y M P und Cos — =Cos--^CosCl 

oder >] 
H-h- / A H-h ( 

tgDs=Gosec^^— y M P und Sin — = Sm ^^SecD^ 

Ex. In Seeberg wurde am 9. September 1792 um 

So* 5' 29. "2 ^vahrer Zeit des Müi t^cns die Distanz der bei- 
den inneren B.äodcr der Sonne und des Mondes 

D«67" 36' öo" 
beobachtet. Für dieselbe Zeit war die beobachtete H5he des 

oberen Randes der Sonne b = 22" 5c]' 34-"4 
und des Mondes B = 55" 38' 64."o 

ITür dieselbe Zeit ist endlicli aus den Ephemeriden 

, Sonne Mond 

horizonuler Halbmesser 997-"4 878/'o 

horizontale Parallaxe 7.8 325o.6 

Refraction tSS.o SS.g 

also llubenparallaxe der Sonne p' = 7 .8 C »s b = 7."2 

des Mondes P =32Öo.6CosB = i65o' 

vergrösserter Halbmesser der Sonne 

957 . 4 ( I + p Sin b Sin 1") s 957/ 4 

des Mondes 

Ö78 (i + P Sin B Sin i") ^ ^qoJ o. 

I 
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\ Wir haben daher 

h'«2r 42' 37" H'«55«43' 54"' 

h =5 h' — ilefr4- p = 22" 40' 29" 

H = H'— Refr+P =:56" iS' 45"- 
lM(it diesen fiinf Grössen findet man ans der ersten der 

Gleichungen I 

log M= 9. 9955246 
log Ws= 9.4570226 

AsTsiS*» 3i' 56", und 

2^=68* 5' ' 11" 

gesuchte goocentrlsche Distanz der Mittelpuncte, 

. In den Ephemeriden ündet man aber ^ ' 

wahre Zeit Paris Distanz der Mittel pnncte 

18* o' 6&» 45* 5o" 

21 o 67 24 28 

Daher Utx=J2li2lW ^ , , ^..^ 

wahre Zeit Paris - 19 29 55,6 i 

wahre Zeit Seeberg 2q 3 29.2 



gesuchte IiSngendifferenz o 33 33.6 

III. Das vorhergehende Verfahren hat noch die Unber 

quemlichkeit 9 dass es nebst der Beobachtung der Distanz D 
auch noch wenigstens zwey beobachtete Höhen der Sonne 
und des Mondes voraussetzt. Man wird aber die vier letzten 
Beobachtungen umgehen 9 wenn man die Werthe von h h' 
und H H' unmittelbar durch Rechnung sucht 9 was um 
so leichter ist, da man diese Grössen nicht mit der äusser* 
sten Schärfe braucht. Ist nXmlich t der Stundenwinkel, p 
die Poldistanz, und die Äquatorhöhe, SO hat man 

tg X s=5 Cos t tg il» , und 
Cos<i^Co» (p — 

und wenn man so h kennt, so ist die scheinbare Höhe des 

Mittclpunctes der Sonne h' = h + Refr — p'. 

Ganz eben so wird man anch fiir den Mond verfahren. 
Der Stundenwinkel t der Sonne ist bekanntlich gleich der 
wahren Zeit der Beobachtung, und da man hat 

t -^Rectasc 0 =5 Rcctasc ({ +, Stunden w (I , 
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to ist auch der Stundcn%vinkel des Moadcs bekannt. lo iin*j 
sereiD Beyspiele ist iiir die wahre Zeit 

20^ 3' 29/'2=a:5öo* 52' iS^äT 

Rectascensiün 0 = 169"* 9' i5'' Poldistanz ©=85' 19' 45 ' 
Rectascension d =10040 5o Poldistanz i =72 o aq 

6828 45 / . 

t=s5oo52 18 

Standen Winkel tl =' 9 2i 3. 

Die Äcjuatorhöhe von Seeberg endlich ist ^=39«3'43'S 
also hat man für die Sonne 

X»22«36'3o% has22'40'29% h's=22US'37'% 
und eben so för den Mond 

x = 36" 41' i5", H = 56'' i3 46"» H'.=55'' 45\54" 
wie zuvor. 

5. §• In dem Vorhergehenden wurden die beobachteten 
Distanzen des Mondes von anderen Gestirnen auf die aus 
dem Mittelpuncte der Erde gesehenen Distanzen reducirt ) 

und mit den aus den Mondestafcln durch Rechnung gefunde- 
nen , ebeaialls geocentrisciien Distanzen verglichen, weil diese 
letzten 9 wenn sie anders beobachtet werden könnten« filr 
alle Bewohner der Erde lautochrone Erscheinungen « die 
allein zu Liin^cnbestimniungi:u geeignet sind, seyn würJeii. 
Die schnelle Bewegung des Mondes > und die dadurch ent- 
stehenden schnellen Änderungen setner Distanzen machen 
ihn zu diesem Zwecke vorzüglich geschickt. G*anz auf die- 
selbe Art könnte man nun auch die heobachtelen Zeiten 
des Anfanges und des Endes einer Sonnejc^iasterniss 9 oder 
der Bedeckung eines Sternes von dem Monde auf die Zeiten 
der geocentrischen Zusammenkunft der Mittelpuncte des 
Mondes und des bedeckten Gestirnes reduciren , und diese 

, mit der aus den Tafeln berechneten < oder besser, mit der aus 
der Beobachtung an einem Orte auf dieselbe Art gefundenen 

.Zeit der geocentrischen Zusammenkunft vergleichen > wo 
dann die Differenz dieser beyden geoceaUischen Conjunc- 
tionen auch sofort die Differenz der geographischen Länge 
der beyden Beobaditungsorte seyn wird« Die beobachtete« 
Zeiten der inneren oder Sosseren Berührungen sind nämlich 
ebenfalls die Zeiten von beobachteten Distanzen, aber diese 

r 

I 

f 
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DUumsen taod ertteni genau bekannt 9 da aie der Smnuie 
oder der Differenz der scheinlMiren Halbmesser der Gestirne 

gleich sind, und zweitens lassen sich die Momente der Be^ 
riihruQgea der Ränder, besonders bey Sternbedeckungen » 
mit .grosser Schlirfe beobachten, daher denn auch die Län* 
genbestimmungen bey Sternbedeckungen darch Genauig- 
keit sich vor allen anderen auszeichnen. Die einfachste und 
sicherste Art der Berechnung dieser Beobachtungen ist 
folgende« 

Aus den Tafeln oder aus genauen Ephemeriden sucht 

man für 2wey Pariser Zeiten, welche etwa eine oder zwey 
Stunden von einander entfernt sindf und welclie nahe die 
ganze Zeit der Dauer der Finsterniss umfassen f die wahre 
Lange und Poldistanz, den fialbmesser und die Horizontal- 
paraliaxe beyder Gestirne, und daraus nach Seite 97 auch 
die scheinl^are» oder von der Parallaxe afHcirie Länge 
und Poldistans , so wie den scheinbaren Halbmesser bey« 
der Gestirne » und daraus endlich die bey den Grössen f und g 
durch folgende Ausdrücke 

stündliche Änderung (( —stuodJicbe Änderung 0 

in scheinbarer L&ige« 

stäiidlielit ÄwlBmng K ilftodlicbe Änderung 0 

in scheinbarer Poldistanz. 

Diess vorausgesetzt, sey T die gegebene Ortsseit des' 
beobachteten Anfanges oder Endes der Finsterniss , oder der 
Siernhedcckung 9 und t die nur beynahe bekannte östliche 
Lange dieses Ortes von Paris (Cur eine westliche Länge ist . 
t negativ). Für die Zeit (T — t) suche man ans dem Vorher- 
gehenden durch eine einfache Proportion 
die scheinb« Lange des Monds a« und der Sonne od. des Sterns a 
die seheinb* Poldistans - - - - m 

den scheinb. Halbmesser r , • - - - p 
(lur Fixsterne ist p s= o). 

Dieses vorausgesetzt) hat man in dem sphärischen Drey- 
ecke zwischen den Mittelpancten beyder Gestirne und dem 
Pole der Ecllptik 

Cos (r ip^ =?= Cos p Cos ar + Sin p Sin x Cos (a — a) 
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das obere Zeidien Hir rlii! äusseren « da» untere für die iane^ 
reo Berfihraiigeii beyder Körper. 

Diese Gleichung Ittsst sich auch so ausdrücken 

Sin* -==^ =? Sin* + Sinp Sinjr Sin' , 

8 S * ^ 2 

.oder da r + p^p— ir und a^a nur kieine Grössen siodf 
wenn man der Kürze wegen Sin p Stn ir ss Sin P setzt « 

(r + py = (p — 7ty + (a — a) ^ Sin^ P , 
und dies(^ Gleichung muss Statt haben« wenn alle vorher- 
gehenden Elemente a^p^r^ayirfp« und auch die oben vor^ 
ausgesetzte Länge t des Beobachtungsortes richtig sind. 

Nehmen wir nun an> dass die Grössen a, p, r und t 
fehlerhaft« und dass die wahren Werthe derselben a-f-day 
p^dpf r-f-drnnd t-f*dt sind« wo da« dp« dr^ dt unbe* 
kannte Grössen bezeichnen « die wir suchen sollen. 

Nach dieser Voraussetzung wird also die vorhergehende 
Gieichi^ng in folgende übergehen 

(r + dr (p+dp— jr — gdty+(a+da — «— fdty . Sin'P 
oder« wenn man die zweyten Potenzen von da « dp « d r und 

dt weglässt, 

(r±p)'+Ä(r±p)dr=;:(p— iry+a(p— jr)(dp^gdt) 

+ (a — a>*Sin»P 

-|-2(a— a;(da--.fdt)Sui P. 
Setzt mau aber ^ 

p — n (a — a)SiQP 

tff<tt= ; i n> und SB — -pr « 

p — TT 

also auch Sintt>:;s — ^ — , ^ 
so hat man 

== (p — + (a — a)' Sin' P , 
und daher geht der let;^te Ausdruck von (r + P)^ folgen-»^ 
den über 

^'"^ A^"^ "' (^^'^ P Cos » 4- g Sin 4») d t — d a Sin P Cos » 

— dpSincö 

+(r±p)^'. (I). 

und dieses ist die* Bedingungsgleichung, welche für jeden 

Ein- oder Austritt an jedem der BeoLachtungsorte entwickelt 
werden soll. 
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Bat man an demselben Orte die bej^Jen inneren und 
Süsseren Berührungen beobachtet, so hat man vierGleichun* 

gen (I) (1er Form 

M = A d t + B d a + C d p -f. D d r , 
aus welchen man daher die vier Grössen dt^ da^ dp and dir 
durch Elimination finden wird« Hat man an dem einen ' 
Orte mir %\vey Beobaclitungen , so hat man zwej Gleichun- 
gen (1), derea Differenz eine Gleichung der Form 

MssAda + Bdp + Gdr 
gibt. Eben so geben swey Beobachtungen an ewey anderen 
Orten die analogen Gleichungen 

M' = A' da + B dp-i-C dr, und 

M"«:A"da + B'dp+C'dr, 
und ans den drey letzten Gleichungen findet man die Wcrthe 
von da, d^p und dr. Rennt man aber diese Wcrthe, so gibt 
jede der Gleichungen (I) den Werth dt für den einen, und 
d t% d für die beyden Änderen Beobachtungsorte u. s. 

Sollte der Fehler d t der vorausgesetzten L^ngendifie- 
renz zu gross seyn , um die Quadrate desselben vernach- 
lässigen zu können, so miisste man mit dem durch das Vor- 
hergehende gefundenen verbesserten t die Rechnung wieder- 
hohlen. Auch hat man , wenn man das Quadrat von d t noch 
berücksichtigen will, statt (I) folgende Bedingungsgleichung 

+(i Sm' P+g';^— (f Sin P Cos -J-g Sin oü} d t 

•+-d a . Sin P Cos «a + d p .Sin — (r'Hhp)— = o. 

Ex. Den 8. August i'jijQ wurde in Leipzig beobachtet 
a Zwillinge Eintritt in den Mondesrand iS^ 35' iiJ*ö 
Austritt aus dem Mondesrand 14 ig 3i*3 

mittlerer Zeit Leipzig. 

Die sonst schon sehr nahe bekannte Meridiandiffe- 
renz von Leipzig Und Paris ist tsso^ 40' fJ'o, Aus den 

Tafeln des Mondes und den Parallaxengleichungen Seite 90 
iindet man fUr die mutiere Pariser Zeit 

' 12' 55' io/'o..i3'* 39' ö3,"Ö 

scheinbare I#nge des J 96" 5i' 45.''2 97" 20' i.^o 

scheinbare Poldistanz des i 87 52 17.5 87 47 27.9 
scheinbarer jllalbmes^er des I o iG 5.8 o 16 7.9 

16 

Digitized by Google 



wobey voraasgesefzt Würde Polh5he: lo' ii'S und Hori- 

zonlalparallaxe .des lüi Leipzig 58' 4G- Ö--o'' 5B' 48. '4. 

Aus der schinnbaren (durch Präcession ^ Abi rration und 
Nutation veränderten) Rectascensicui und Declination des 
Sternes findet man fiir den Tag der Beobachtung dessen 
scheinbare L int^e 0 = 97° 7' 5. "2 

schcinbar.e Poidistanz « = 87 67 11-9 
Halbmesser psso. % 

Die Differenz der zwey Poldistanzen der Mondes ist 

— 4' 49«''ö> die Zwischenzeit 

o'' 44- i3."8 = 0^73717, 
also ist die stündliche Änderung der scheinbaren Poldistanz 

«89.'^ 

des Mondes s= — 1 — == — 3q3", 

o . 737x7 ' 

und daher 

393 

und eben so . 

23oi 

Wir haben daher (ur den Eintritt des Sterns 9 wenn 

t = o^ 40' 7. "5 gesetzt wird, 

a — — 92o."o p — 5r = — 294."4 
P = 87^ 55' , CO « 17« 45' 2a"t = — 965."4 
r+p = 965."8, 
also auch die Gleichung (I), wenn man drsso setzt» 

0,4 = 0.591! t — 0.95 d a— o.3o dp (a). 

Eben so ist fiir den Austritt 

775."8,/ p— *=5— 584/'o 
P«:87*' 52', 6)='— 56* 59' 3i', ^;=97o."6 
r+p=967."9, und daher die Gleichung (I) 
2.7^0.57 dt — o.8oda+o.6odp.,...«(b). 
Hat man sonst keine anderen Beobachtungen 9 so kann 
man nebst dt nur noch eine der zwey Grössen Ja und dp 
finden. Setzt man das=a, so hat man 

0.4 ===0*59 dt — o.3(^dp 
2^7 ::=o.57 dt-|-o.6odp 

woraus iülgt 

dt=+2."o, und 
dp = + 2. "6, 
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oder die oben angenommene Poldistanz des Mondes muss 
lim 2."6 vergrössert werden , um die wahre Poldistanz des 
Mondes zu erhalten « und eben so muss die oben angenom- 
mene LängendifTercnz t==o'' 4o 7-"5 um 2."o Zcilsecun- 
den vergrössert werden, so dass die wahre Lange Leipzigs 
von. Paris gleich o*" ^o*' g/'ö ist. Hatte man dp und da gleich 
Null vorausgesetzt, so gäben jene heyden Be4ingungs- 
gleichuDgen 

o«4=o-^9^^ 

2.7 = 0 67 dt 

Im Mittel 1 . 5=:o.5(j d t, 
«Iso dt=52/ nahe wie zuvor. 



16* 
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Verlesung V. 



Bestimmung des Azimuts , der Sehlde der Ecliplik u. s. w, 
i 

1. §. Es wurde bereits oben (Seite 178) gezeigt, >vie 
man aus zwey beobachteten Distanzen eines Gestirnes von 
einem terrestrischen Objecte .die Lage des letzteren gegen 
den Äquator, oder auch gegen den Horizont finden kann. 
Wir wollen nun sehen, wie man auch aus einer einzelnen 
Distanz ^ eines Gestirnes von dem -Objecte das Azimut 
des letzten bestimmen kann. 

Ist nämlich t der bekannte Stundenwinkel des Gestir- 
nes zur Zeit der beobaclitetcn Distanz , so lindel riKin das 
Azimut <fl> des Gestirnes, und die Zenithdisiauz z dessel- 
ben durch die Gleichungen 

« Cotgp 

tgmss Gosttg^, oder igne=-j— - , 

Co« Cosu lg t 

Cos « « Cos (m - p) , tg = c^+-u) ' 

Sin t Sin p Sin p Siil t 

Sin = ■ ■ , Sinzs? ^r- , 

wo r die Ä^ualoriiolie , und p die Püldislanz des Gt^stirnes 
bezeichnet. 

Aus dieser berechneten wahren Zenithdistanz z fin- 
det man die scheinbare Zenithdistanz z' durch die Gleichung 

z'r=z — Refr + Höhen:)arallaxe , 
wo aber, wie Seite 176, die Kefraction für die anfangs ge- 
sufchte genäherte Zenithdistanz z* (nicht für z) genommen 
werden muss. 

Hat man nun , nebst der Distanz zJ des Goslirnrs von 
dem Objecto, auch noch die Zenithdisiauz Z des Objectes 
beobachtet « und nennet man ^ die auf den Horizont redu* 
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cirte Distanz des Gestiroes voa dem Objecte i so tiadet maa 
aus der GieicbuDg v 



Sin 



in ■ SSa - — p 



Sinft'SiaZ 

Ist \^ nahe an 90% so wird man besser den ähnlichen 

Ausdruck fiir Cos — wählen. Kennt man aber so das 

s 

Azimut a> des Gestirnes » und die horizontale Distanz des 
Gestirnes von dem Objecte 9 so ist das gesuchte Azimut des 

Objcctes gleich der Summe oder DifTerenz der Grössen 
und ^\ 

I. Setzt man in dem Dreyecke zwischen dem Pol ^ dem 

Zeiiiili und dem Gestirn die Seiten ^ und l coasUal, so er- 
hält man 

Sin p 

d<0 = dt* ^ f 
Sin % Cos y ' 

wo V der Winkel des Declinationskreises mit dem Vertikai- 
kreise ist. Setzt man eben so in dem Dreyecke zwischen 
Zenith « Gestirn und dem Objecte die Seiten- Z und^ z' con- 
stant » so erhält man 

d = d ^ Sin z' Sin u > 
wo u der Winkel an dem Gestirn « also 

SinuSin^ = SinZSin^', . 

und daher 

d ASitt A ^ 
Sinft^StnZSin 

ist. Beyde Ausdrücke für d und d^' ztigeii , dass man, 
um die Bcubachtungsiehler dt in der Zeitbestimmung « 
und dz^ in der gemessenen Distanz unschädlich zu machen» 
das Gestirn nahe an dem Horizonte) wo Sinz nahe gleich 

der £inheit ist, Leobaciiten soll. 

£x. Sey die wahre Zeit 5^ 17' s&"8 der .beobachteten 
Distanz ^/ss^S* 2&' 3" des Mittelpunctes der Sonne von. 

einem Objecte, 

und ^=346^ 52' Ö8% p=93* 17' 16' 

so ist 



I 
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Refraction = 8' 57/0, Hühcnparallaxe=:8«"0) also scheiä- 
bare Zenithdistanz des Mittelpunctes der Sonne 

z' = 8V 22' 56/2^ und ' 

w = 80° 17' 56/'4. ^-^ 
Die Zenitbdistanz des Objectes sey 

Z es 88' 46' o ' , so ist 
2/= 78' 53' 5."4. 

und daher das gesuchte Azimut des Objectes 

» — ^' c= 1° 44' 33.^). 

2. Wenn man das Azimut eines Objectes mit grosser 

Schärfe verlangt , so wiid man, statt des Sextanten, die zu 
diesem Zwecke mehr angemessenen Theodoliten brauchen, 
und mit diesen unmittelbar die horizontaieDistanz^' 
des Gestirnes von dem Objccte messen « und aus der gege- 
benen Beobaclitungszcit , wie zuvor, das Azimut (lo des Ge- 
stirnes durch Rechnung ableiten « wo dann wieder die Sum- 
me oder Differenz von und cj das gesachte Azimut des 
Objectes seyn wird. Hat man mehrere solcher horizontalen 
Dislanzen gemessen, oder multiplicirt der Theodolit, so 
wird man mit ihneq auf eine ähnliche Art» wie Seite 209t 
verfahren. 

Auch zu den Azimutalbeobachtungen eignen sich be- 
sonders die Beobachtungen des Polarsternes in irgend einem 
Puncte seines Paraliels. Man hat für das Azimut a> desselben 

Sin f Cos t — Gotg p Cos 9 ^ 
Cotg«c= —-5.-^ , 

WO 9 Polhöbe t t Stunden winkcl, und p Poldistanz des 
Sterns ist Ans dieser Gleichuifg folgt sofort 

tg p Sin t See 9 
tgöass— j_tgptgf Cost» 

oder in einer Reihe aufgelöset 

p Sin t fl +p tg <p Cos t (1+ lg' f Cos* t) 1 

tgoD=— -gj^l +p'tgyCost(i-htg>Cos't).... I ' 

und endlich daraus 

pSint p' tg 9 Sin 2 t Sin 1" 

^ Cos f i Coi f 

^ |^^(Gos>+3Sin* f Cos' t -Sin^ t)Sin* i". 
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Dieses vorausgesetzt 9 wird man also 9 analog mit 6.2109 
60 verfahren. 

Sey A das arithmetische Mittel der beobachteten Uhr- 
zeiten , und B das Mittel aller auf dem Instrumente gelesener 

Azimutatlwinkel des Sternes. Vor und nach diesen Winkei- 
beobachtungen des Sternes bringe man den vertikalen Faden 
des lastromentes auf das irdische Objecto und nenne C den 
gelesenen Azimatalwinkel des Objectes« 

Die Uhrzeit A bringt man (durch die bekannte Gorrec- 
tion der Uhr) auf Sternzeit 9 so ist der Stundenwinkel t der 
Mitte der Beobachtungen t s Stemzeit — scheinbare Rect- 
ascension. 

d-e» 

Mit diesen Wertfaen von t suche man a>und'j^ aus den 
Gleichungen 

cö 5= p 7^ ~ —p; Sin 2 1 , Sin 1 ^ und 

tl'o) pSintSiai'' 2p»tg<j,Sm2 tSin' 1'' 

MHHIM ^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^^ tew««« «■■■■■^^HMMaMMV^^^^'^^'^^W^^BW^^MM^*** 

dt* Cos 9 C0S9 * 

so ist das Azimut a>' des Sternes zur Zeit A gleich 

aSm'-i 

1 d(o* Z 

^' = ** + N* Sini/ » ' 

wo N die Anzahl der Beobachtungen, und 6, O', 6.". die 
Differenzen der Ührzeit der i , 2 , 3 Beobachtung von dem 
Mittel A der sämmtlichen Uhrzeiten 9 und wo endlich ^ das 
bekannte Summenzeichen ist. 

Die Grösse c^)' mit der Grosse B — G verglichen, gibt 
sodann das gesuchte Azimut des irdischen Gegenstandes. 

£x. Den i. April 1817 wurde in Mailand beobachtet: 

Uhrzeit horizontaler Kreis 

6'' 45' 28." . 173'^ G'ii."9 

öo 4Ö 6 i5. 1 

54 48 175 6 18,4 

A» 6 öo 21.3 B= 173 6 i5.i 
Gorrection der Uhr 2 27.0 jC» ii5 42 55.5 

Sternzeit 6 4? 54.3 B — Gä Ö7 23 2i.8 

Scheinbare Rcctascensio n o 55 21.1 

t=> 5''52 33.21 
88« 8 18-0 J 
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jicheiabare Poldistanz p = 40' 5. G 
p Sin t 

p' tgySiiiatSiBi" 

2 Cos 9 ^' 

d>» «Sin'e SS +1.2 



JIdt* • Sini" —3 22 42.9 

lüo 



177 57 17-* 
B— Css 57 25 21.8 

Aziniut des Objectes i2o i5 55.5 

28111% 

9 



o S7 0.4 
9 = 45* 28' 

d*tt 

= o.o4»5. 

5. §. Ist so das Azimut eines irdischen Objectes genau 
liestimmtf so ist dadurch auch die Richtung der Mittagslinie 

des Bcobachtuiigsortes gegeben. Diese Richtung der Mittags- 
linie l^ann man auch unmittelbar durch einen Theodoliten 
finden * wenn man vor und nach der Cuimination der Sonne 
oder eines Sternes gleiche Zenithdistanzei^ desselben beob-> 
achtet, wo dann die Mitte ZNvischen beyden Beobachtungen 
oder diü Milte des von demrernrohre auf dem horizontalen 
Kreise des Instrumentes durchiaufenjen Bogens die gesuchte 
Richtung der Mittagslinie gibt^ die man dann durch die Auf- 
sU'llaiii; eines entfernten irdischen Signales bezeichnen kann. 
Die Correction des so gefundenen Mittagspunctes deslnstrt;- 
mentes wegen der Änderung der Poldistanz der Sonne ist 

A 

Q CO =: - 

Co« ^ 6io t 

WO p' die Poldistanz der Sonne im Mittag 9 und p ior ^eic 
der ndcbmiltägigen Beobachtung ist, 
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Das einfachste und sicherste Mittel, (lio Miltagslinie 
auf grosse Distanzen zu bestimmen « gibt das Hittagsrohr 9 
von welchem weiter unten gehandelt werden wird. Ein an- 
deres Verialircn s. m. Mor. Corr. looi u. i8o3. 

4 §• die Schiefe der Ecliptik eines der wich- 
tigsten Elemente der praktischen Astronomie ist , so ver- 
dient ihre Beobachtung eine besondere Rücksicht. 

Man beobachtet zu diesem Zwecke mehrere Tage vor 
und nach dem Solstitium die mittägige Zenithdistanz der 
Sonne (nach Seite i86)« Es sey a die mittägige Rectascen- 
sion der Sonne für diesen Tag, d ihre Declination, 9 die 
Polhühe, e die Schiefe der Ecliptik, so ist die beobachtete 
Zenithdistanz z^fZf,b^ und die Meridian -Zenithdistanz 
zur Zeit des Solstitiums Zss^+e (das obere Zeichen fiir das 
Sommer-, das untere für das Winter- Solstitium) , also die 
Reduclion der beobachteten Zenithdistanz z auf das Solstitium 

dzss+z+Zsse — 6. 

Es ist aber (Seite 3i) tgdestgeSinaf woraus nach 

(Seite 60) lüi^t • • . 

e*£oderdz=:6''Sin2e*— — Sin 4e+-r-Sin6e— -rSin8eH7, 

90" — a 

WO Q=ig — ~ — t und e die schon nahe bekannte Schiefe 

der Ecliptik bezelchni^t. Dieses vurausgesctzt , hat man für 
die Zeit d^s Solstitiums die wahre Schiefe der Erhptik 

im Sommer e's^— (z.*— dz), 

und im Winter c' = (x+ dz) — 9. 

Man erhält so eben so viele Wei the von e\ als man 
Beobachtungen hat» Das Mittel aus allen gibt dann die ge- 
suchte wahre Schiefe. E« und daraus fq^t (Seite 70) die 
mittlere Schiefe E — 8."98 Cos ß . ' 

£x. Im Jahre 1818 wurden folgende, bereits (nach 
Seite 199) auf den Meridian reducirte Zenithdistanzen des 
Mittelpunctes der Sonne erhalten 

Juny 19 z= 24** 2' ib." 16 
20 24 i öl. 46 

24 24 S 2Ö.Ö4. ^ ' 

Nimmt man e s 25"* 27' 65'\ so ist 

dz5=:5.i7Öob6 — o.oi24i$'*+4-536i26% 
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WO die numerischen Goefficienten schon liOgarilhinen sind. 

Daraus erhält man für die Beobachtung des 

Solstittal - Zenithdistanz 

Juny 19 dz= 1' 27. 3i z—dz=z 24° 1' i7."85 

20 o 35.91 24 1 17.55 

24 I 8.2Ö 24 1 17.29, 

Mittel z— dzB 24 x 17 •56 
Polhöhe f es 47 29 12 «So 

wahre Schiefe e' b=s 23 27 04.94 

Den 22. Juny ist ß ([ ==35" 58', also 8.98 Cos ß i =7.66 
und daher mittlere Schiefe £ s 25" 27' 47/'28. 

5. §. Nicht minder wichtig ist die Bestimmung einer 
ersten absoluten Rectascension irgend eines Sterns, aus 
welcher sich dann die Rectascensionen aller übrigen durch 
blosse Beobachtungen der Iiectascensions«>Difierenzen ablei-. 
ten lassen. 

Zu diesem Zwecke wird man zuerst die Gulminationen 
mehrerer Sterne wiederholt an dem Mittagsrohre beobach- 
ten, wodurch man also die Rectascensions-Diff erenzen 
derselben mit aller Schärfe erh'ält. Nimmt man nun die 
Rectascension A eines dieser Sterne ^ aus den Beobachtungen 
anderer, als gegeben an, so sind dadurch auch die Rectas- 
censionen aller übrigen Sterne gegeben. Ist aber diese Rect- 
ascension A des ersten Sternes ^ wie wir annehmen wollen t 
um die unbekannte Grösse dA zu klein ^ so werden auch 
die Rectascensionen aller übrigen Sterne (da wir ihre Rectas» 
censions- Differenzen schon als genau betrachten können) , 
um dieselbe Grösse d A zu klein t oder der gemeinschaftliche 
Fehler des ganzen Gatalogs dieser Sterne wird gleich dA 
seyn. 

Hat man nun an mehreren Tagen einen oder mehrere 
jener Sterne un.d zugleich die Sonne an dem Mtttagsrohre t 

und überdiess auch die Zenlthdislanz Z der Sonne an einem 
lireise^ beobachtet , so gehen ersteus die Beobachtungen 
des Mittagsrobres (wenn man die Rectascensionen jener Sterne , 
aus dem Gataloge nimmt) die Rectascension der Sonne ^ die 

wir a neuneu u ollen, und die also auch um denselben Feh- 



Digitized by Google 



a5s 

1er dA zu klein scyn wird» Aus dieser Recta&ccnsion und 
der scheinbaren Ödiiefe e der Eijipük findet maa die Pol» 
distanz p der Sonne durch die Gleichung 

. CotgpssStnatge. 
Ist aber die Äqualorhühe , so findet man aus dem so 
eben bestimmten pauch die Zenithdiftanz z der Sonne durch 
die Gleichung 

Sind aber i wie wir voraussetzen wollen , die Grossen 

p und nicht ganz genau bekannt 9 und sind die wahren 

Werthe derselben . p + d p und f + d^, so hat man 

eigentlich • 

z = p^dp^ — — di^. 

Allein die vorhergehende Gleichung CotgpssSinatge 

gibt. 

. — dp de Sin ot 

— — =ad« Cosa tge+'"7r"; — , oder 

am' p ö ■ Co»* e 

da, wie gesagt, da^sdAist, 

UASinip deSinap 

■wodurch also der vorhergehende Ausdruck von z in den 
folgenden übergeht 

d A Sin 2 p Sin 2 p 

Diese Zenithdistanz 9 ist also aus- den Beobachtungen 
an dem Mittagsrohre durch Rechnung abgeleitet worden« 

Allein an demsclbtn Tai^e wurde auch zwcytons die unmit^* 
telbare Zenithdistanz Z der Sonne durch Höhenbeobachtung 
an dem Kreise gefunden ^ und da Zsz seyn musSf wenn 
sonst die Beobac(itungcn richtig sind y so hat man 

dASm2p Sinsp 

o = Z — (p - + d ^ + -^Y^ + d e , 

nnd diess ist die Bedingungsgleichung, deren man so viele 
erhält, als man Tage hat, an welchen die Sonne an beiden 

Instrumenteu I)eoba(.htct worden ist, und aus welchen man 
dann durch die Methode der kleinsten Quadrate die Grössen 
d ^ , de, und den gesuchten Fehler d A der Eectascension , 
also auch die wahre Rectascension aller bcobachfeten Sterne 
ableiten %vird. 
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* 6* Da Qiis eine umständliche AuseinanderseUung 
dieser Methode hier su v#eit fUhren wurde ^ so wollen wir 
nur das Nothwendigste davon ohne Beweise kurs zusam* 
' menstellen. 

L £s sey aus einer Anzahl von Beobachtungen die Gor* 
rection x einer schon nahe bekannten Grösse 2u bestimmen f 
von welcher die iramittelbar durch die Beobachtungen 

gegebene Grösse eine Function ist, deren Werth sich von 
einer Beobachtung zur andern ändert. A sey der durdiRech* 
nnng gefundene genäherte Werth dieser Function « welcher 
der ersten Beobachtung entspricht , A + ax der verbesserte 
Werlb derselben, wobey vorausgesetzt wird, dassdie gesuchte 
Gorrcction x so klein sey, dass man die höheren Potenzen 
derselben vernachlässigen könne; B sey der durch die Beob- 
achtung gegebene Werth derselben Function, und der Unter- ^ 
schied B— A zwischen dem durch Beobachtung und dem 
durch Rechnung geiundenen Werthe sey = 5. Für dift zweyle 
Beobachtung werden dieselben Grössen durch Ai« a,, B,^ 
bezeichnet, iur die dritte durch A«, a», B», u. s. w«, 
überhaupt fiir die (n + 1) te durch Au , an» Bu , ö^. 

Werden die Beobachtungen als iehlerfrey vorausgesetzt, 
so erhält man aus der ersten Beobachtung die Gleichung 

B sA -f>a x> oder osa x^d, 
und ebto so aus der zweyten 

Bt=A,4~^<X) o^^f os=saiX-— d«, 
aus der dritten 

B«sA,-|*A»3c, oder oBa^x^d. 
und "so weiter, wo die Grössen A, B, Ai , Bt u. s. w., oder 
öl u, s. w. , so wie die Factoren a, ai u. s. w. bekannt 
sind. Jede dieser Gleichungen gibt die gesuchte Correction xf 
aber wegen der Unvollkommenheit der Beobachtungen wer- 
den die so erhaltenen Werthe von x nicht identisch seyn« 
Es kommt nun darauf an, den wahrscheinlichsten Werth 
von X zu fmden. 

Bezeichnen t, St, ai.«..SD u. s* w. die unbekannten 
Fehler der ersten , zweyten , dritten • • • « (n -|- i)ien u. s. w. 
Beobachtung, so ist eigentlich 

B Ä A -|-a X, oder « Äa x — 1>, 

B« +«'=<^' + A| t<G=sa,x+^, u. s. w* 
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Unter der Voraussetzung, dass die Wahrscheinlichkeit 
desselben Fehlers bey allen Beobachtungen gleich gross se/, 
and dass zugleich die positiven und negativen Fehler gleich 

walirsclielnlich seyen , läs^t sich durch die Wahrscheinlich- 
keits - Theorie beweisen, dass man den von den Beobach- 
tungsfehlern unabhängigsten Werth von z erhält ^ wenn 
man seist 

osssx j?a's— *-:?attdaY oder 

X SSS 2 (A) f 

n ^ ^ 

WO -2'a\=a\4-a"+a%+ ^ 

und J?a„^^&sad+a,^t4-a,a»4- ist* 

Bestimmt man x so, dass die Snmme der Quadrate der 

Fehler der Beobachtungen ein Minimum, oder dass 

d.2e^« 

wirdf SO hat man» da 

«%a=s(a„x — BnT ist, 

^(a» X— *dM)attSOt oder 

welches wieder die vorige Gleichung ist* Desswegen heisst 

dieses Verfahren die Methode der kleinsten Quadrate. 

II. Hat man den Werth von x auf die angegebene vor-, 
theilhafteste Art bestimmt, so wird die Wahrscheinlichkeit, 

dass der in Beziehung auf diesen Werth zu befürchtende 
Fehler zwischen den Grenzen +u liege, ausgedrückt durch 

wo c die Basis der natürlichen Logarilhinen,5r=::3. 1415926. ., 
und das Integral von u=so anzunehmen ist. Setzt man 

all r ' 

so ist die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen 

ahr • . j 

± falle ^ • 



und der mittlere zu beiürchtende Fehler, in dem Sinne, in 
welcheni La place ib seiner Theorie anal^ique desProbab., 
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. lifvre II. Chap* IV., diesen Ausdrack gebraucht 9 d. h. die 

Summe der Producte jedes in seine Wahrschein- 

lichkeit > i^t . 

1 ah 

d.h.M± .--.(D), 

In diesen Ausdrücken hängt der Factor h eigentlich von 

dem Gesetze der Wahrscheinlichkeit der Fehler jeder Beob- 
achtung ab, welches gewöhnlich unbekannt ist. Wird näm- 
lich die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler einer Beob- 
achtung zwischen M und M+d/H^Xlt^ durch ^ J.A/I aus- 
gedrückt, so ist 

h''=i/^>z;.dz/, 

das Integral zwischen den Grenzejn der möglichen Fehler 
einer Beobachtung genommen. Man kann aber auch h ans 

den B( üLachtungen selbst bestimmen, vorausgesetz.t , dass 
diese zahlreich sind. Es ist nämlich nahe 

^sh'=^a\ (E), 

wo s die Anzahl der Beobachtungen , und den Werth be- 
zeichnet, den aqX — erhält, wennman darin für x seinen 
Werth aus der Gleichung (A) setzt; demnach ist 



'SS 2 ö 2. 



D 



und der mittlere zu befürchtende Fehler ist 



=^±V 



Wean man in dem Ausdrucke (B) setzt 

^ ^^^^ ' 4h> \ 

SO ist P das, was Laplace das Gewicht des Werihes von x 
nennt. Dieses Gewicht ist also 

mithin desto gröss^ » Je grosser die^ Anzahl der Beobachtun- 
gen ist, und je kleiner ^s'» ist, d. h. je genauer die Beob«* 
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achtongen sindf endlich je grösser die Factor^n a,.a,f a» und 
so weiter sind. 

Die Wahrscheinlichkeit 9 dass der Fehler zwischen ^en 
Grenzen +u liege , ist 

das Integral wieder voil u = o an genommen. 

Oder die Wahrscheinlichkeit f dass der Fehler z^vischen 
r 

dt y~p faWe» ist ' 

bey derselben Wahrscheinlichkeit sind also die Fehler den 
Quadratwurzeln der Gewichte umgekehrt proportional. 

Daslntegral^y^e""' dr Itot sich fiir kleine Werthe 
von r näh erungs weise durch folgende Reihen ausdrücken: 

r» X I r'' x r» 



5 "^i.a'Ö x.a.3* 7 



+ 



^•a.3«4 * 9 



• • • • 9 



oderr.e-'Y. + i^'+i^ + ^^f-^. 

Für grössere Werthe von r kann man setzen , da 

dr=- V«— /r ^'^^ 



X ^ 1.3 1.3.5 

woR=i — — +— 

oder =3 x 



1 +4q 



1 + 



• • ■ * 



1 

ist, wenn q= ^ gesetzt wird. 
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Dlo Brüche, zwischen deren je zwejr auf einander foU 
geoden der Werth diwes Kettenbruches enthalten ist| sind 

Der Ausdruck e . dr wird as-J für 

r es o . 476936^ 1 
also ist die Wahrscheinlichkeit 9 dass der Fehler zwischen 
den Grenzen +u liege, =79 oder der Wahrscheinlichkeit 
des Gegentheiles gleich iiir 

ttsa - — - (K;^ oder iiir 

uxs 0.4769363 y ^y:7- = 0.6744897 V 77— (X); 

n 11 

diesen Werth von u wollen wir den wahrscheinlichen Fehler 
des Resolutes nennen , und durch p beseichneo« 

« /« r» 

. Für r=si wird ^ drss 0*8427008 « also ist 

1 

die Wahrspbeinlichkeit, dass der Feliler zwischen + falle 

00.8427008. 

Eben so ist die Wahrsrhcinlichkeit , dass der Fehler 



zwischen den Grenzen + 


u liege ) 








0.5951161 




1.347790 p« 


« l mr « == 


o> 7328691 




i«Sä66i8 p, 

9 — 


8 

= für u = 

10 


0 . 906193$ 




\ 

X .900002 pi 


«—föru« 


1 • 1650872 




8.456664 p 4 


as"^ ^ für 11 3Sft 
100 


t . 8zi3&64 

VT- 




3.818950 p, 


999 ... 

» ^ für u Ä 
1000 


2.3276754 

v/p 




4*680475 p 9 u. s. ^ 



Für u = ^ ist sie ^ I , d. h. die Gewissbeit. 

Der niiltlere zu hefdrchtende Fehler in dem obigen 
Sinne ist 

= ±,V«Vp 



f 

Digitized by Google 



267 

Rat maTi eine grosse Anzalil von Dcohachlongen in 

mehrere Gruppen getheilt, und für den Werth der gesuch- 
ten Grösse die partiellen Resultate x' , x'' u. s. w«, 

mit den Gewichten P, P'-, P" u. Si w. 
erhalten , so ist das Resultat aus der Gesatnmtbeit der Beoh^ 
«chtOQgen 

" '~^P4- ph-p'TTT.t; » 

tind das Gewicht desselben 

= P + P' + P'+ , 

Man bemerkt hi^r die Analogie mit der Theorie des 
Schwerpanctes« . , - 

Setst man den Grad der Genauigkeit mehrerer Bestim- 
mungen den gleich wahrscheinlichen Fehlern derselben ura« 

gekehrt proportional, so ist der Grad der Genauigkeit der 
Quadratwurzel des Gewichtes proportional. Wird also bey 

den partiellen Resultaten .XfZ\x" 

der Grad der Genauigkeit respective durch .*c» c , c^', 

ausgedrückt, so ist das Endresultat 

und die Präcisioa dei»selben ' • 

Is das Gewicht P , oder die Präcision c für alle par- 
tielle Resultate gleich, so ist das Endresultat 



N 



(wo N die Anzahl der partiellen Resultate bezeichnet) , das 
heisst, das arithmetische Mittel aus den partiellen Resultaten , 

und das Gewicht desselben ist = P.N| also der Anzahl N 
der partiellen Resultate proportionaL 

Die PrMcision desselben ist »cV^N, also der Quadrat- 
wurzel von N proportional: folj^Iich ist dann der zu belürch- 
tende Fehler bey gleicher Wahrscheinlichkeit der Quadrat- 
wurzel von N umgekehrt proportional. 



^* 17 
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Ist der Factor a in Nro. I. für alle Beobacbtungea der- 
selbe 9 so ist das Yortheilhafteste Resultat (nach A) 

3C=s , 

' a . s 

das arithmetische Mittel ao^ den Resultaten der einzelnen 
Beobachtungen. Die Grenzen des zu befürchtenden Fehlers 

mit der Wahrscheinlichkeit y^y*« — ''dr sind 

arh 

.+u=± ;;;yr- (nachC) 



• ass-f. — (nach E), 

vro ^«*n die Summe der Quadrate der ALweicIiungen der 
etnielnen Kesuliate vom Mittel bczeichaet. ' 

Diese Wahrscheinlichkeit wird ss \ für 

o, 67449 V^^t', , . 

u= , ^ (nach 1»). 

a • • 

Das Gewicht P ist hier 



^^g^t (nach F) n. $, w. 



Das hier vom arithmetischen Mittel Gesagte gilt auch 

dann 9 wenn die zu bestltniru ude Grösse durch die Beob- 
achtungen unmittelbar gegeben ist; in diesem f'aüe bezeich- 
nen ^» ^,9 ^, n. S..W* die durch die erste f zwe^e» dritte 
u. s. w. Reobachtung gegebenen Werthe dieser Grösse, und 

a ist := 1. 

HL Wenn die Voraussetzung « dass gleiche positive und 
negative Fehler gleich wahrscheinlich seyen, nicht gilt 9 so 
ist der wahrscheinlichste Werth der gesuchten Grösse 

wo XBj'^<j>/l ist, das Integral zwischen den Grenzen 
der möglichen Fehler einer Beobachtung genommen ; (sind die 
positiven und negativen Fehler gleich wahrscheinlich, so' ist 

dieses Integral =0)* Hier wird also ^(«n — k^' zu einem 
Minimum gemacht. 
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Die Grenzen des in Beziehung auf diesen Werth von x 
BQ befürchtenden Fehlers mii der Wafafrscheinlichkeil . 



e-'"dr 



siad wieder' 



2rh 

(wie in C)f 



wo h^ =i (/^' fJ.dJ^k') ist. 

Der Werth von k hMngtt wie man sieht) wie der von h\ 

von dem unbekannten Gesetze der Wahrscheinlichkeit der 
Beobachtungsfeiiler ab. Übrigens lässt er sich, wie PoissoQ 
(in der Connoiss. des tems pour 1827 p. 298) gezeigt hat, 
näherungsweise aus den Beobachtungen selbst bestimmen , 
wenn nicht dieCoefficienten a^ at , a, u. s.w. einander gleicK 
oder nur wenig von eioander verschieden sind. Bezeichnet 
man nämlich die Summ p Her Quadrate der Differenzen je 
sweyer von ihnen durch , so ist 

■ 

k nahes- 5; (Q), 

# 

und es ist eine Wahrscheinlichkeit 

vorhanden, dass der in Beziehung auf di< tin Werth von k 
zu. beiiirchtende Fehler zwischen den Grenzen 



± — 5 — " H^g«- 

Um dann den Werth von h* zu bestimmen > hat man naht 

h*+i-k*= ^ 3*\ «= X-».)'» 

woraus folgt , wenn man für z seinen Werth aus der Glei- 
chung (P) setzt 

" as2.*, • 

Sind die Beobachtungen von verschiedener Güte, so 

werden die Griissen k und h nicht für alle ileuselben Werth 
haben; bezeichnet mau allgemein ihre Werthe für die 

17 * 
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(q + i)te Beobachtung durch k» und h» , so ist der wahr« 
scheinlichste Werth der gesachten Grösse 



«n K _ K 



und die Grenzen des su befürchtenden Fehlers mit der 
Wahrscheinlichkeit 



^^/e-'' drsind 

Sr 

(T). 



IV. Nun sej die durch die Beobachtungen gegebene 
Grösse eine Function mehrerer schon beynahe bekannter 

Grössen, deren Correctlonen x,y, z. . . . gesucht werden, 
wobey wieder vorausgesetzt wird 9 dass die l^ unction in lie- 
siehung auf diese Gorrectionen lineltr sey. Haben A« B , 6, a 
tt, s. w«* wieder dieselbe Bedeutung , wie in Nro« 1. « und 
sind b , c. . . . , b, , Ci . . . . u. s. w, die Factoren von y , z. . • . > 
die den durch a«ata**« bezeichneten Factoren von x nnalog 
sind , so erhält man « ohne Rücksicht auf die Beobachtungs- 
fehler 9 aus der ersten Beobachtung die Gleichung 

BsaA+ax-f-by-f-cz-j- , 

oder 0= — d-f-ax+by-J-cz-l-. • • . ».^ 
und eben so aus der zweyten 

o=— *i4-*«x+l5, y-f-Cii-f-. n.a»w. 

Hat man solcher Gleicliungen so viele, als unbekannte 
Grössen x, y, z.. .. sind, so lassen sich daraus die Werthe 
dieser Grossen durch Elimination bestimmen. Ist aber die 
Anzahl der Beobachtungen , und daher auch die Anzahl die- 
ser Gleichungen, grösser als die Anzahl der unbekannten 
Grössen 9 so kommt es daraut an, die wahrscheinlichsten 
Werthe von y « z. • • • zu finden. Unter denselben Voraus* 
Setzungen ^ die in Nro. I. gemacht worden sind, besteht nun 
wieder die voriin ilhafteste Methode zur Bestimmung der 
gesuchten Correctlonen darin, dass man die Summe der 
Quadrate der Fehler der Beobachtungen zu einem Minimum 
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macht. £» ist aber, wenn wieder ta den Fehler der. (a+ijten 
Beobachtung bezeichnet» 

in =— +aa x+b, y 4- Ca z+* ; 

setzt man alao 1 ■ ) ss o , so erhält man 

d,4-anX+b»7+cz.«.*>«.sso, oder 

os=s — ^anöu4-x^a*B+y^a«ba+z-2'anCB+. . • • ; 

^ J ebeiuso 

■ 

*.+a»x + bny+c»z+.*..)bn=o, oder 

0= — -5'bn5n-|"X JS"b„an-^y -^L'n-J"^-^^» Cn+. . . . ; 

08S— J?Cttda-i^X^Caaa-1-y^CAb« + 2^C|»'+« • U.S.W* 

Maq erhält solcher Gleichungtin so viele, als unbekamuc 
Qrössen sind ^ und aus ihnen wird man die wahrscheinlich«» 
sten Werlhe von y « k.*>. durch Elimination finden. 
Für zwey zu bestinimende Elemente hat man 
£b' ,£a,^,-.X«,b,2:b,^„ 
*™ ia« 35b» ^/2a b V* 



y.** S B', S b\ — (2 a„ b 

Das Gewicht P ist dann 



• Z.'.Sb'.-(Z». b-.)' 



und daher der wahrscheinliche Fehler (nach K) 

1 /fi*^ ^ £b%[ 

für x=o.67449 V — x...xb..-(2a.b.). ^ ^^^^ 

für y =0.6,449 V ^7- 2..,xj,._«(z,_b.)- 

WO £u den Werth von anX + bny — bezeichnet, nachdem 
man lür x und y ihre wahrscheinlichsten Wer the gesetzt hat. ^ 
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Sind drej Elemente zu bestiitimen « so ist das Gewicht P 

's H 

— ^c'„(-2'a„b„)'4-2^a„b«^a„Co^b„c„, 

and Nss-^b'. c\ — (-2 b, c.)% 

und wo ==anX + b„ y+Cn z — ist, wenn man fiir 
X, z ihre durch die Methode der kleiasten Quadrate ge> 
fundenen Werthe setxt. 

Wenn man 4n dem Ausdrucke des Gewichtes von x 
a statt b, und b statt a setzt, so erhalt man das Gewicht 
von y; setzt man a statt c« und.c statt a« so erhält man das 
Gewicht von z. 

Eine allgemeine Methode anr Bestimmung des Gewich- 
tes bey einer gri^sseren Anzahl von gesuchten Grössen hat 
Laplace ip dem ersten Supplement ä la Theune anaiytique 
des Probabilites gegeben. 

Hat man P gefunden» so gelten allgemein dieGleichun* ' 
gen (G) , (H), (K), (M) u, s. w.*Bey derselben Anzahl von 
BeoLachturii^iMi ist P dcslo kleiner^ je gruaser die Anzahl der 
ZU bestimmenden Elemente ist. 

BeyspieL Aus 129 Beobachtungen wurden zur Be^ 
Stimmung von zwey Elementen nach der Methode der klein- 
sten Quadrate folgende Endgleichungen gefundeps 

4172.95 = 48442 X -4- 48020 y » 
— 17 1455 . 2 = 48020 X + 67725227 yt 
und J?«'. SS 31096. 

Hier ist also 

s = i2c^« ^3^2^=4172.95 ^hnK^ — i7i455«29 

^a'» =48442 =sj 07730227« 

2'aa bn = 48020 « 

und man findet 

x=s o.oSgiG, 
yas.o»op5od« und (nach V}. 

^ ft*-^ y=^Ss?;;v.-^'»'--^jr)' ^ ' 5.07766*4. 
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Daraus folgt (nachM) mittlerer zu befiirchtenderf^ler 

fiir xsH V : «s + o«oa8i7« und iür ys + o.ooo8iö6« 

(oach IL) wahrscheinlicher Fehler 
0.476936 

für xas± — ^^"g — fis + o.o4762f undfiir yss±o »0013789. 

Vp 

SeUt man r — , so ist die Wahrscheinlichkeit » dass 

100 

1 

der Fehler von y zvvi&chen den Grenzen r liege (nach H). 



206 

e":' dr=i — -77^.. R=s 1—0.000001» 



2 '^r «• 

1000000 



oder nahe =s 



1000001 * 



oder es ist eine Million gegen 1 sn wetten« dass der Fehler 

1 • ' * 

von y kleiner als — sey. 
/ 200 ^ 

Die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler von x awisdien 
±t falle, 

25o8 
ist a= — — , 

and die Wahrscheinlrclikeit, dass er zwischen + ^ falle, 

« 2i5.6 

V. G a u s s hat in der Theoria motus corporum coelestium 

Lib. II. Sect. III., und in der Zeitschrift fiir Astron. Band I. 

Nro. XII ein bestimmtes Gesetz der Wahrscheinlichkeit der 

Beohachtungsfehier angenommen, indem er 

H H»A» 
9^=T7Z^^ m 



voraussetzte, und hat unter dieser Voraussetzung das Ver« 
hältniss der Piücision der . nach der Methode der kleinsten 
Quadrate gefundenen Resultate zu der Prücision der ein- 
zelneim Beobachtungen , und die Genauigkeit der Beobach- 
tungen selbst, oder den wahrscheinlichen Fehler jeder 
Beobachtung hestiiümt« Auf eine andere Art bat er diese 
Gegenstände in seiner Theoria comBinatioms obser^tionnm 
crroFibus mininiis obnoxiae behandelt. 
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Nimmt man das angeführt«? Gf^SPti (Y) der Wahfsdiein- 
Hchkeit der Beobachtungsfehler an 9 so ist der wahrschein- 
liche Fehler einer Beobachtung 

o .'4769363 

d. b« die Wahrscheinlichkeit, dass der Fehler zwischen die 

_ 0.4769 

Grenzend — g — falle» i&t=7> oder der Wahrscheinlich* 

keit des Gegcnlheiles gleich. Es koiiiiiU nun darauf an, den 
Werth von H zu bestimmen. Bezeichnet ^f'n die Summe 
der Quadrate der Fehler, die bey s wirklich ge'machten 
Beobachtuni^en begangen worden sind (diese Fehler sind, 
streng genommen, nicht bekannt; in der Praxis setzt man 
dafür die Differenzen der durch die einzelnen Beobachtun- 
gen gegebenen Werthe von den aus der Gesammtheit der 
Beobachtungen nach der vortheilfaaftesten Methode durch 
Hechnung gefundenen) , so ist der wahrscheinlichste Werth 
* von H 



-\/— 



also der wahrscheinlichste Werth von v , den wir durch V 
bezeichnen wollen, 

=0.6744097 \/^......(z;. 

Die wahrscheinliche Unsicherheit dieses Werlhes von 

0.476936 • 
V ist =: 4^ Y • — — (AA7> 

oder die wahrscheinlichen Grenzen des wahren Werthes 

o . 476906' 



von 



o . 470900^ 

V sind Y (i ^ y, J 



d. h« es ist 1 gegen 1 zu wetten 9 dass der wahre Werth von 
V zwiachen 

0.67449V — (^^--7r"> , , 

und 0.67449 V — 1 + -yrT^ J faHe. 

« ft Will man ein etwas weniger genaues ^ aber bequemeres 
Verfahren anwenden, wobey man nicht die Summe der 
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Quadrate von s Beobachtungfehlern , sondern nur die Summe 
dieser f^eiiicr selbst ^ ^üe positiv genommeo» zu ken- 
nen braucht, so kann man setxen 

V CS 0.8453473 "p-; 

die wahrscheinlicheo Grenzen des wahren Werthes von v 
sind dann 

Das \ erliäUiiiss der Genauigkeit der durch die Methode 
der kleinsten Quadrate erhaltenen Resultate zu der Genauig- 
keit der einzelnen Beobachtungen lässt sich (nach Theoria 
inot. corp. coel. p. 219, Theor« comb, obs, p« s8sq.) so 

bestimmen : Es sey 

Yss— ^b.^«Hhx^b»a» -|-.y^h'„ +s^b.Ca+« • • •> 
Z=-^ S c» h^^xS c» a. +7 U?c»bii -|-si7c% + . • . . 

und so weiter. 

^ Da solcher Gleichungen so viele sind, als unbekannte 
Grössen x , y , z. • • so kann man aus ihnen durch Elimi- 
nation dieWerthevon Xf y, s« .«» durch ¥9 Z«**« aus^ 
gedrückt finden , wodnrcb man andere Gleichungen erhält 
von der Form : 

x=L +A X+B Y+C Z + ...., 
y ssL' + A' X+ B' Y+C Z+. . . . , 
««L"4-A"X4-B"Y + C"Z+. . . . u. s. w«; 

dann sind (nach Nfo. IV, wo X , Y , Z=o gesetzt wurdeo) 
die wahrscheinlichsten Werthe von x« y » z« • • • 

xe=sL 

z==L" u. s. w. ; 
und die Präcision dieser Werthe » die der einzelnen Beob- 
achtungen znr Einheit angenommen « ist 

fiir xs 



»t 



. • . . . .(BB) u. s. w. 
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Wendeo wir dieses auf unser obiges Bejspiclao» so 
haben wir 

X= —4172 •95+48442 x+ 48020 
Y= 271455.2 + 48020 x+ 57725227. 
Daraus findet man durch Elimination 

zs o.o89i6H-o«oooo2o66X — 0*0000000172X9 
y = — o . oo3o5 — o . 0000000 172X4-0. 0000000176 Y ; 
daher den wahrscheinlichsten Werth 

von z »0.08916 
von yBo«oo5o5f 
und die iPräcision dieser Werthef die der einzelnen Beob- 
. achtuDgen = \ gesetzt , 

ftr xas Y --7-77^ = sao.o, 

^ 0.00002060 . . 

fiir yc= V^o.oooLoxyS " 7594.7- 
' Per wahrscheinliche Fehler einer jeden Beobachtung 

ist aber (nach Z) 

V=o.67449 V =»0-472» 

folgUch der wahrscheinliche Fehler > 

V 



von x= -^jj- =0.0476 



wie oben. 



V 

Die wahrscheinliche Unsicherheit von V ist (nach A A) 

0.47S936 

«=±v.-^— =±0.4397. 

Ist nur ein Element zu bestimmen ^ so hat man 
also ist hier 



7X = v ^'■•» 

und der wahrscheinliche fehler 

V 

vpn x= . j 

d.h: (nach Z) «0.67449 y T^TT' ^ 
Übereinstimmend mit JNro. ärleichuog (L). 
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Sind swej Elemente su bestimm«» , $o itt 

71 V Ib^' Ti und 

V^ß'- V t 
und def walirscheinlidie Fehler 

von V V^A 

==0.67449 y —-Xa^.^iiV-Cll 

vony^V^B' 



0,67449 



Übereinstimmend mit Nro« IV (W). 

Wie man bey einer grBssern Anzahl von gesuchten Crda* 

sen dicWerihti von A» B', G" u. s.w. bequem finden könne, 
hat Gauss in der Theoria comb. obs. p. 4o sqq. gezeigt. 

Übrigens ist zu bemerken, dass hier nur zufällige, nicht 
constanie Fehler der Beobachtungen in Betracht kommen. 

Hat man aus Beobachtungen von verschiedener Güte, 
bey denen der Grad der Genauigkeit respecüve durch die 
Zahlen U» H,, H..... ausgedrückt wird, Beding ungsglei*. 
chungen von der in Uro. IV« angegebenen Form erhalten , 
so ' wird man die wahrscheinlichsten Werthe der Griissen 
X, y, z.... finden, wenn man au die Stelle dieser Bedia- 
gungsgleichungen folgende setzt: 

os-^-U ö -|-a H x+b H y+c H a-t-,.*., 
o=5s_Hfdi +A*Hix4*biUiy-f«c, Hl z u* s.w., 
und nun bey diesen letzteren ßedingungsgleichungen das in 
Nro. IV. gezeigte Verfahren anwendet, oder wenn man 
J?H'tta% statt zu einem Minimum macht. 

VI. In der Theoria comb. obs. versteht Gauss unter * 
dem mittleren Fehler der Beobachtungen die Grosse m, 
wenn das Integral fJ* fJ,dJ, von x = — co bisx = + ao 
genommen, ssm* gesetzt wird. Dieses m"* ist also das Dop« 
pelte von dem , was wir in Ij^ro. II. und III. durch h^ be* 
z^chnet haben, oder das, was Gauss den mittleren Fehler . 
der Beobachtungen nennt, ist ^ ii 2 , wenn man die 
Grösse kcs/^^z/.d^, die G auss den constantcn Theil des 
Fehlers nennt, so setzt, wie in Nro* L und iL Die Ge- 
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haui^eit einer Beobachtung oder einer Bestimmung «etat 
Gauas dem mittleren Fehler , das Gewicht derselben dem 
Quadrat des mittleren Fehlers umgekehrt proportionaL 

Kennt man eine bedeutende Anzahl zufälliger von ein- 
ander unabhängiger Fehler» die wirklich vorgekommen sind« 
so kann man daraus einen genäherten Werth des miitlerea 
SU beiiirchtenden Fehlers m finden. BezeichnetnUmlich wiie^ 
der die Summe der Quadrate dieser Fehler > s die An-, 
zahl derselben • so ist nahe 

< 

• * 

welche Gleichung mit der Gleichung (E) in Nro. IL iden- 
tisch ist; und der mittlere bey dieser Bestimmung zu be- 
fürchtende Fehler in Beziehung auf das Quadrat ist 

7- (ÖD). 



WO ü^ = f^^ J^^^.dJisU 

Um die Genauigkeit der Bestimmung von m * einiger 

Massen heurtheilen zu künnen> wird man eine Hypothese 
in BetrefF der Function 9^ annehmen dürfen, JSimmt man 
s. B* die obige fijrpothese (T) an, so ist 

also n'»Ä3m^, 



folglich y — ;; — = m' y - (Eü;.» 

Auch kann man einen genäherten Werth von n^ aus 
den Fehlern selbst finden. Ist nämlich V die Summe der 
vierten Potensep derselben» so ist nahe 

n«»^ (FF). 

s 

■ 

Kennt man den mittleren Fehler m einer jeden Beob- 
achtung , so findet man, wenn die Grössen x, y, z . . . nach 
der Metii ode der kleinsten Quadrate bestimmt worden sind, 
den mittleren xu befürchtenden Fehler (nach BB) * 
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* 

. für z = m C-, ^ (^^^ 

tind die Gewichte der BeslimmaogeD von y % s • • • « sind 

• jeden Beobachtung 

s 1 gesetzt. 

Indem obigen Beyspiele ist (nach CG) m^=24i*o5> 
alao der mittlere Fehler der Beobachtungen m ssi5»526» 
und der mittlere bey der Bestimmung von zu befürch- 
tende Fehler ist (nach EE) « y'~ =s 5o.oi5. 

Nun ist (nach GG} der mittlere Fehler 

Setzt man wieder f ^^^^ t t so verhält sich 

der wahrscheinliche Fehler zum mittlem Fehler 
« 

= o. 6744697 • 1« 
In unserem Beyspiele ist also der wahrscheinliche Fehler 

jeder Beobachtung = o . 6745 X =10.472 virie oben; 

der wahrscheinliche Fehler 

von X so. 6745X0. 0706 =o«o476 1 . 1 ^ 

/? ,av> • - 'z f wie oben, 

von y e=>o.6745 X 0.002044=0.001079] 

Sind die Beobachtungen, deren Fehler e, tt, s, 

man kennt 9 von verschiedener Güte, und ist das Verhält- 
niss der Genauigkeit derselben bekannt, so kann man die 
mittlen! Fehler derselben auf folgende Art finden : 

Es 'sey t der Fehler einer Beobachtung von der Art, fiir 
welche der mittlere zu befürchtende Fehler = m ist; man 
nehme die Factoren a,, u s. w. den relativen Gewichten der 
Beobachtungen « zu denen die Fehler i, , a, u« s. w* gehören» 
gleich 5 das Gewicht der Beobachtung ^ deren Fehler «ist» 
= i gesetzt; so ist der genäherte Werth von 

SS ; ■ ,.^...(1111), , 



1 
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und der mittlere in Beziehung auf diesen Werth von zu 
befiirchlende Fehler, unter der Voraussetzung') dass der 
'Werth von n lür verschiedene Beobachtungen dem Werth 

von TU proportional sey , (wie es z. B. hey der obigen Hy- 
pothese für 9 ^ der Fall ist) , wieder ^ 

« V ■ , (wie in DD). 

Kennt man m, so kann man leicht auch die mittlem 
Fehler Hir die übrigen Beobachtungen finden, da die relative 
Genauiglgeit bekannt ist. 

Weitere Untersuchungen über diesen Gegenstand s« 
Theor. comb« obs. p. öo sqq. 

§• 6. Zum Beschlüsse dieser Gegenstände wollen' wir 

noch sehen , wie man aus der Beobachlunn^ der Sorinentlc- 
cken die Lage derliotationsaxe und die Geschwindigkeit der 
Umdrehung der Sonne finden kann. 

Zu diesem Zwecke bestimmt man zuerst durch Beob- 
achtungen die Differenz en der Rectascension und Poldistanz 
des Fleckens und des , Mittelpunctes der Sonne. Braucht 
man dazu den Kreismikrometer « und nennt t die Zeit zwi- 
schen den äusseren Berührungen der Sonne und des Kreises, - 
und t' die Zeit zwischen dem Ein- und Austritt desFIeckeos, 
r den Halbmesser der Sonne, und r' den des Kreises, so wie 
p diePoldistanz der Sonne, so sucht man die Grössen d und 

d*« Cr + rT-(^X^° ^ ' = ^'-i^T^''^?) . 

so tat d*-->d's dp die Differenz der Poldistanzen des Ikfit* 
tclpuncts der Sonne und des Fleckens; die Differenz da 

der Kectascension dii ser bcydcn Puncte aber ist der halbe 

lUnterschied zwischen der Summe der Ein- und Austritts^ 

Zeiten der Sonne und der Summe der Ein- und Austritts- 

' ■ 

Zeiten des Fleckens. Aus diesen Werthen d a und d p findet 

man die Differenz d7i und d^r jener beyden Puncte in geo- 

centrischor Länge und Distanz vom Pole derEcliptik durch 

die Gleichungen (S. 3o) 

d/l=:da CosuSinp — dpSinu 

d 3r== — daSin ü Öiop — dpCosu, ^ 

r / 
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wo u der Winkel des Breitenkreises der Sonne mit ihrem 
DecU nationskreise ist} und wo daher (Seite 5i)i tg] u s= 
— GosLtang e ist« wenn L die Länge der Erde« und e die 
Schiefe der Eclij)tik bezeichnet. Man hat daher 

geoc. Länge des Fleckens XssiQo'' + Li^dX 
geoc* Poidistanx ^rcsgo +dsr« 

L Um daraus die heliocentrische Länge 1 und Poldistanz 
p des Fleckens abzuleiten« seyK die Entfernung der Erde 
von dem Mittelpuncte der Sonne tind ^ von dem Fle^cken^ 
nnd L9 P die Länge und Poldiatanz der Erde^ ao ist 

r (Sin p C OS (1— ]^)ssR Sin PGos(L^N)+p Sin ir Cos (X^JÜ) , 
r Sin p Sin (1— N)=sR Sin PSin (L— N)+p Sin r Sin (Ä— B), 

r Güsp= = R Cos P +pCüS3r, 

WO N eine willkürliche Grösse ist. 

Qoadrirt. Und addirt man diese drey Gleichungen , 
jund setzt ^ 
Cos ^ =Cos P Cos X 4. Sin P Sin « Cos (L -^X) , 

80 erhält man 

P=:— RCos^+V^ r' — R^Sin'^, 

nnd ist so p gefunden« so geben jene drey Gldchungen auch 

die Werth e von I und p. 

Kürzer wird diese Auflösung) wenn man bedenkt; dasa 
immer sehr nahe /=sR und Pssgo ist. Penn hat man 
nämlich 

E 

Sin p Cos (1 — N) = [Cos (L — N) +lSin ar Cos (X — N) ] , 

R 

SinpSin (1 — JS) =-LSia (L — N)+Sin srSin (;i — N)] , 

R c 
Cos pHsyCoair* 

R 

Ist z. B. so hat man Cos p =~ Cos x und 

Sin(l— A.J = — T^r ^ 

oder auch für N SS L<| 

RSi]iffSm(X-iL) 
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IL Auf diese Weise findet man also aus {eder beoliarh* 
teten Difierens der Rectascension . und Declmation des Fle- 
ckens seine heliocentnsche Länge 1 und Poldlstanz und 
damit die Gleichung 

' X Sin p Cos 1 + y Sin p Sin l + z — Cos p = o , 

ia welcher die drey Grössen y und s noch unbekannt aind. 
Eben so geben noch zwey andere Beobachtungen desselben 

Fleckens 

xSinp' Goal' +ySinp' Sitil' +Si*-Cosp^ sao und 

xSinp" Cos r+Y Sin p" Sin T -hz — Cos p"=: o , 

und aus diesen drey Gleichungen wird man die Werthe von 
X« y und z durch Elimination finden. Nennt man dann n 

die Neigung des Snnrieu - AqiiiUors gegen (Yie Ecliplik und 
k die Länge dos aufsteigenden Knotens des .Sonnen - Äqua- 
tors in der Ecliptik und endlich iZ die constante heliozen- 
trische Distanz des Fleckens von dem Pole des Sonnen* * 
Äquators > so ist 

Igi» = V^'+7\ 
tgk --und 

Cos Iis z Cos n, 

und dadurch ist die Lage der Rotationsaxe des Fleckens, so 
wie der Ort desselben auf der Oberfläche der Sonne be- 
stiuimt. Ist endlich 5 die Zeit zwischen der ersten und drit- 
ten Beobachtung, C die Sehne zwischen beyden Orten des 
Fleckens, d der Halbmesser seines Paralielkreises , m der 
Winkel am Mitteipuacte des Parallelkreises, den der Fle- 
cken zwischen der ersten und dritten Beobachtung beschreibt, 
und T die Rotattonszeit der Sonne , so ist 

C s r V 2 (i ^ Sin p Sin p" Cos ^ i) Cos p Qoi p") , 
d srSinil« 

tB C . /i_SiDpSiiip''Go«(l''^l}— CospCosp'«. 

und Sin -=^=y ^sia-n ' 

Dann ist die gesuchte Rotationszeit 

T = 36o%-- 
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XLennt man sd die Werlhc von x ^ y und x 9 die bloss 
aus dtßj Beobachtungen abgeleitet, und also wahrsol^inHch 
noch einer bedeutenden Verbesserung fihig sind « so wird 

man dann die wahren Werthe Merselben x+- x , y -4-dy 
und z-f<dz setzen f wodurch man für jede eiaieine Beob- 
achtung erhält 

(x+d x) Sin p Oos 1 -^(f+A y) Sin p Sin \+z +dz^ Gospssa* 

oder wenn man die bereits bekannte Grösse 
xSinpGosl + ySinpSinl + z — Cos p gleich A setzte 

A -f^ dx Sin p Cos 1 + d y Sin p Sin 1 4- d z es o 
welches die gesuchte Bedingungsgleichung dieser Beobach- 
tung ist. Man wird solcher Gleichungen sü viele erhallen ^ 
als man Beobachtungen hat, und dann aus ihnen durch die 
$0 eben gegebene Methode der kleinsten Quadrate' die 
wahrscheinlichsten Werthc;von dx^ dy und dz bestimmen. 
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Vorlesung VI. 



Bestimmung der Ent/ernungcn der Himmehkörper i>on 

der Erde, 



enn man die Lane eines der Erde ilaben Ge- 
stirns ge£>on dio unendlich entfernten Fixsterne aus zwey 
gegebenen PuniCten der Oberflache der l^rde beobachtet, so 
lässt sich daraus ßie Entfernting des Gestirn^ von dem Mit- 
telpuncte der Erde bestimmen. 

Sey L (Fig. 9) das Gestirn , B und B die beydcii BeoL- 
acbler, deren Normalen Zß, Z'B' verlängert den Äquator 
CA der Erde unter den Winkein Bb A&s9>,B' b'As^' und 
die Linie GL unter den Winkeln BjSLssy, B' ß'hssf 
schneiden, wo Oder Mittelpunct der Erde ist. Sey CL = R, 
CB = r, CB' = r' und CBb = w, CB'b'=w' (wo die 
Grössen r, r'^ w und w'aus den Gleichungen der S. 91 gefunden 
Werden). Sind nun die beyden beobachteten Zeniihdistanzen 
des Gestirns LBZsz und LB'Z's=sz', so istLBCsiBo"* 
_(2_.w) und LB'C = i8o"— (a' — w> IstaisoGLB=x 
und 0 L B' =x\ so hat man 

^ = Sin i Sinx' 

Ist aber LGA=:u, soistz = y~|- x und 9 = y-{-u, also 
xsstt — f + n und eben so x'==ä' — y'— . u. Die Summe 
dieser beyden Grössen x+x', die wir m nennen wollen, 

ist dalier x -f- x' = m = (z z') — also m eine 

bekannte Grösse. Substitunt man diesen Werth von 
x' s m — i X in den Gleichungen (1 so erhält man ' 
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r • . r' 

Sinx«B2Stii(s-»w) lind 810(111— x}s=^ Sin (z'^w'), 
und beyder Gleichungen DivUion gibt 

* ^ rSia(z — a)Smm 

. r ' Sin (»^ — + r Sin (» — w) Co» m ' 



r' Sin (z' — vr') Sin m 

tgxf 



r SiD (x — w) 4- r' Sin (z' — w/) Co« m * 

und dann findet man R durch die Gleichung 
R=— TT ' oder R « ^ 



Sin X Siu (m — x) 

Ist dann f3 die Horizontalparallaxe dea Geatirns fiir 
den Äquator und A der Halbmesser des Äquators , so iäi 

Ä 

^ Sm ^5 = -j 
oder sehr nahe» da m nur klein ist^ 

A . m 

® ^ »' Sia (»' — w) + r Sia («— w) ' 

Dieser Ausdruck setzt voraus > dass die Beobachter auf 
verschiedenen Seiten des .Äquators stehen. Sind sie auf der- 
aelben Seite, so ist 

m =s X' — X « (a' — z) — (^'~ , 

rSiii(z — w)Sinm 
^S*.^f'Siii(»'— w)— rSin(»— w)Co»m 

A Az A m 

**~ R r Siu — w) r* Sin (z' — w) — r Sin (z — w) 

Liegen die beydcn Beobachtungsorte nicht genau in dem- 
selben Meridian , wie bisher vorausgesetzt wurde , so wird 
man, da die Beobachtungen nicht mehr gleichzeitig sind, • 
von der Änderung der Declination des Gestirns während 
der Zeit zwischen beyden Beobachtungen Rechnung tragen. 
Durch dieses Verfahren hat Lacaille am Vorgebirge der gu^ 
ten Hoffnung mit Lalande in Berlin die Parallaxe des Mon- 
des und des Mars bestimmt. * 

2. §. Für den Mond kann man, da er der Erde so nahe 
ist 9 seine. Parallaxe auch aus den Beobachtungen eines iind 
desselben Ortes ableiten. Ist nSmlich a und p die wahre 
Reclabcen^iua und Poidi^tanz des Monden, und a'dieschein- 
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bare, durch die Parallaxe verminderte Rectasoenston des» 

selben, A die Sternzeil der Bepbachtiing, y die geocentrSsche 
Polhöhe (S. 90) und r die finlfernung des Beobachters von 
dem Mittelpuncte der Erde, der Uaibmesser des Äquators 
als Einheit voraus^esetst, so ist (S. 97) 

a-.a'c=C)rSm(A — a')-^, • , 

\Y0 15 die Horisontalparallaxe am Äquator beseichnet. . 
Ist also 

Cos^ 

rSin (A— a')'^^s=b unda— a'sda, 

so ist da=bca und eben so iiir eine zweyte Beobachtung 
da! ssh'.fSi also auch 

d a' — d a 

Man sucht nämlich in zwey Beobachtungen, die aui ent* 
gegengesetsten Seiten des Meridians in grossen Entfernun- 
gen von demselben gemacht worden sind, die Differenz der 

Rectascensiun des Mondes von cinenn oder mehreren ihm 
nahen f'i^sternen, woraus man die s cheinbaren Kect« 
ascensionen des Mondes erhält, deren Differenz m' seya 
soll. Aus den Mondestafeln aber findet man die Bewegung 
des Mondes in lUu lascension für die Zwischenzeit der Be- 
obachtungen , oder die Diiicrenz m der beyden wahren 
Reclascensionen des Mondes, so dass also da' — d a= m'— m 
eine bekannte Grösse , und daher der Werth von ZS durch 
die Gleichung 

m' — m 

gegeben ist. 

5. §. Auf die Sonne lassen sich diese 3Ieihoden nicht 
anwenden , da sie zu weit von uns entfernt oder da ihre 
Parallaxe ftu klein ist, um durch jenes Verfahren mit Sicher- 
heit bestimmt zu werden. Für sie hat man die. Durchgänge 
der unleren Planeten (Merkur und Venus , besonders der 
letzteren) vor der Sonnenscheibe als vorzüglich geeignet zur 
Bestimmung ihrer Parallaxe vorgeschlagen. (Pop. Astr. II. 
S. 29.) 
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Ist.T die Ortszeit des beobachteten Ein - oder Austritts 
der Veous und t die östliche Länge des Beobachtungsortei 
' voa Paris, so suche man fiir die Pariser * Zeil (T — t) der 

Beobachtung die wahre geocentrlsche Reclascensioa a und 
Poldistanz p der Venus mit ihren sliindiichen Änderungen 
Da und Dp, sammt ihrem Halbmesseir r und ihrer Hori- 
zontalparallaxe X. Fiir die Sonne seyen dieselben Grössen 
a « p und £. ^- 

Ist s der Stundenwinkel der Sonne und f die geocen- 
triscbe Poihöhe des Beobachtungsortes » und 

* Cot^Sint 

B B f. — _ • 
Sil» n ' 

— C=Sin^Sinir<-*Cos9CosarCoss, * 

so ist fuf dieselbe Zeit T~t (vergl. S. 97) 

die Differenz der scheinbaren Rectasccnsion A' — a — a — B 
die Differenz der scheinbaren Poldistaoa P'==p— Cq, 
wo der Kürze wegen qssx— d ist. 

* Ferner ist die relative wahre Bewegung der Venus in 
ciiicr Secunde iu Rectasceusiüa und Poldistanz " 

D«— D« Dp — Da 

3600 "«"^ S=- 360O • 
wenn Da, Dp u. s. \v. die blündlichen Veränderungen der 
wahren Rectascension und Poldistanz bezeichnen. 

Will man daraus die scheinbare relative Bewegung der 
Venus f und g' während einer Secunde ableiten « so' ist 

Cos ^ Cos s 

fs=f — 0.0000724 — — und 

g' sg o • 000072 q Cos f Oos p Sin s. 

Nimmt man aber an, dass die bisher gebrauchten Grös- 
sen t) a9 p und r noch' um die unbekannten Correctionen 
dt) da, d p und dr zu klein sind, so hat man (wie S,24o) 
(a — iE — B q + d a — f cft)' Sin' ir +(p— ir— C q+d p— g' d t)» 

= [(p + cip)±(r'+dr)l\..(I) ' 
das obere Zeichen (ur die äussere Berührung der Bänder« 
Setzt man der fi^ürze wegen 

(a a)' Sin* p + (p — =^ oder 

p— « ' , Sinp 

tg<»B , Tc: — und ^e»(a— ic)7; 1 
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und entwickelt man die vorhergehende Gleichung ^ mdem 

• man die zweyt^^n Potenzen an dt, da weglasst, so erhält 
. man (wie Seite 240) , 

: r~=^ =5 d t<f Sin « Coa«>+ g Sin 

q(B Sin JT Cos oo-^ C Sin v>) . 
— da Sin «Cot «a 
, — dpSinao 

±(dp±dr)^^, 

and diess ist die gesuchte Bedingungsgleich uns^ , weiche 
fiir jede einselne Beobachtung entwickeh wird. Ist die Länge 
des Beobachtungsortes genau bekannt^ so ist dtszo^ und 
man erhält dann so viel Gleichungen zwischen q, da, dp 
und dp±dr, als man Beobachtungen hat« Entwickelt man 
aus ihnen die Werthe dieser Gorrectionen , so erhält man 
auch den Werth von q=:x— Indem man so die Dif- 
ferenz der b( vfl('n Parallaxen erhält, hat man zugleich , 
durch die Theorie der elliptischen Bewegung der Sonne und 

der Venus^ .auch dasVerhältniss 7 der beyden Parall- 

axen, und daher diese Parallaxen selbst durch die Glci* 
chungen 

und£s= ' 



I. Hätte man die Ech'ptik statt des Äquators gewählt 9 
so ist a^ a die Länge« und p« ^ = go die Distanz der 
Venus, und der Sonne von dem Pole der Ecliptikf .und 
' wenn L und P die Länge und Poldistanz des Zeniths ist 

(Seite 99) 

B = SinPSin(L— a) 
Gb— GosP. 

4. ^ Dieselbe Gleichung (I) lässt sich noch auf folgende 
Weise ausdrücken* 

' Sey B = und C « ^^37^» also das 'vorhergehende 

Bq:=£b£ und Cqac£t so dass man also für die Zeit der 
Beobachtung hat: relative Parallaxe 
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der Roctascensi^n (x— 4) - ■ ^.^^ — — b^^i 
der Poldibtanz 

(x — d) (Sin ^Sin — Cos 9 Cos ;rCoss)=— cfi» 

und daher (ilr dieselbe Zeit die Differenz der 

> 

scheinbaren Bectasccnsion A' = a — a^bfi^ 

scheinbaren Poldistanz P'=p— — c£. • 
Dieses vorausgesetzt, wird die Gleichung (I)>^ weon 
irian in sie noch die unbekannte Correction d£ der Sonnen- 
parallaxe aurnimmt « oder $-|-d£ statt £ setzte 

(a— «— bÄ— bdÄ+da— fdt)*Sin*jr 
-f-(p — X — c£ — cd£-|-dp — gdt^* 
= [(p + ''p)±(r + (ir)J\ oder * 

(A'— bd£+<^a— fdl)'Sin'3r+(F— cd£ + <Ip-!-g<10' 

wo man statt Sin^ k etwas genauer Sin^ — ^| — setzen kann. 

Lässt man die zweyten Potenzen von dt, da, d£..«» 
weg , und setzt der Kürze wegen 

, S-^A'Sin-,+F' und ^.fSfa.^+P^g ' 
SO geht die letzte Gleichung in folgende über 

s:S'+ 2 A' Sin' d a-f 2 P' d p — 2 (A' b Sin» ir +P' c) d « 

— (PiO — 2Sd(p;4^r), oder da nahe 
S ~ (P±0'=[S + (p± r)] • [S - (p ± r)] = 2 S [S--(p±r)] ist, 
dt+bS[(p+r)— SJ = hA'^in'9r^da + hF«dp 
^h(A'bSin''r+P'r).d£— hSd.(p4:r),...(Il), 
und diess ist die zwt'ytc Funu der Bedingnngsglcichung , die 
für jede einzeine Beobachtung entwickelt werden soll. In 
ihr kann man dt so setzen, wenn man die^Rechnung i$r 
die Zeit der Beobachtung gemacht hat 1 und die DifTerens der 
Meridiane bereits genau kennt. Man kann aber auch, wenn 
die Länge des Ortes bekannt ist, und melirerc Beobachtungen 
desselben Ein-» oder Austrittes von verschiedenen Beobachtern 
an demselben Orte cgemacht wurden, die vorhergehende 
Berhnmig, 2. B. für das Mittel aller Beobachtungszeiten 
niatlien, und dann in der letzten Gleichung' dt=sT — T' 
setzen, wo T die Zeit der Berechnung, und T' die Zeit der 
wirklichen Beobachtung ist. > 
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Ex. FUr den Durchgang der Venus den 5. Junius im 
Jahre 1761 hat man aus den Tafeln 

mittlere Zelt - 
Paris Sonne ^ Venus 

a nf * a p 

14* 74* 11' 52."ö 67* 19' 27.'« 74'«9' 4*"3 67'25'ii."9 
17^ 19 36*4 >8 40.9 24 i3.2 27 27.6 

2o^ ' 27 20.1 17 54.7 19 22.2 29 45,4 

log Rad. Vecl. 0 so. 006661 l f., % 
log Distanz ^^=9. 461078 \ 
wahrer Halbmesser O ~ pb 946/'8 

¥=r= 29."o 

Horixontalparallaxe der Sonne für die mittlere flntfernung 
derselben von der Erde 8/'56t also (Ur den 5. Junius 
£ss 8/4297, und XBs29/'6o68,$ und x— £fiB2i.''i77i« 

Noch ist 

log f =Ö.044425n ) ^. ^ ^ t-- . 
log g =8.227387 \ 

tl i^tlifT der Austritte. - 

log gs8.»226s70 S * 



Beobichtnngen. 

Am Vorgebirge der guten Hoffnung 
Austritt innere Berührung 21'' 58' 5.''3 mittlerer Zeit 
äussere 21 55 34*6. 

In Petersburg 
Austritt innere Berührung 22^ 17' i2."8 
Httssere 22 35 g*o 

Länge von Paris ' PoIhShe 
Vorgebirg der guten H6ffnung +1'' 4'2o" —33» 65' 40" 
Petersborg +1 bi ^ öS 25 

Um die erste dieser Beobachtungen zu berechnen« ist 

mit der Abplattung ^ die geocentriscbe PolbÖbe 

^^=3—33'' 45' 9'^ 
Das Mittel der am Gap angestellten Beobachtungen 

ist T=2i^ 38' o" mittlerer Zeit, also^uch 
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M^tllp^e Zeh Paris 2o^ 33' 4o" 

Sternzeit Paris i 55 26 2 . 

Sterozeit des Ortes S 67 46.2 sss Sg* s6' 35" 

a=74* 14' Äi"* c= 74 14 31 

pr=67 35 5 8=— 34 47 48 

a — a=~io' ig/'oO bd=— 10. Ö6 

««^-t^ia S2.6B i:£ts+i6.37 

P — K — cd = 4" 726. 01 

logA' Cos -^^ sB 2.7493511 ' 

S8S8 9i8/'o45 

(p — r) — S= — 0.23 ' 

A fCos^ ^^^= 36.2i58 ' . 
P'g SS 12.S261 



^ = 48.4419 t 

oder log h es 8.31478. 

Dividirt man die vorhergeheoden Werlhe von b£ und 
c £ durch £ =s 8 .56 9 so erhält man 

log b = o.io529 n , und log c = o.2ÖiGÖ 
hS[(p— r)— .p] = — o.23hS=— 4*4 
. ' Ts 21^ 38' o" 
r= 21 38 3.5 

dt = — 3^ 3.3 



dt+hS[(^i-.r)-S]= ' 7-7 

hA'bOos' ^Y"^ 15.Ö78 logh es 8.51478 

bFc= 28.6Ö7 iogS = 2.9 6286, 
Factor von d€ss+ 4S.265 ^ 1.27784 

Factor von d(p — ^r)=s+iÖ.954 
p+ir 

logA'Sln* = 2 7i463n,logT'= 2.86112 
logh 8SS 8.51478 ^ logh CSC 8.31478 

* 1 . 02q4i 1 • ^759«» 

Factor von da s-^ 10.699 Factor von d pc=:4~ '4 '9^ 
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daher die Bedingungsgleichung (JLl) fiir die erste der vier 
vorhergehenden Beobachtungen 

^/7ssi48;'265 d £+10.699 d a-*i4 . 998 d p-f-iB . 964 cl(p— it), 
und eben so erhMlt man fiir den Ilasseren Austritt am Cap 

— ii,9=!39.468d£+io.g47 da — 13.971 dp4-iö-325d (p+r), 
, fiir den inneren Austritt in Petersburg 
+23.3s=s— iö.553d£+io.48id a — i5.9o5d p4-i9.d4i r), 
und (Ur den äusseren Aastritt in Petersburg 
— 3^—17462 d £+10.761 da— 14.743 d p4-i8.794d(p+r). 

Hat man so die Bedingungsgieichungen aller Beohach- 
tungen entmckeit , so sucht man daraus durch die Methode 
der kleinsten Quadrate die wahrscheinlichsten Werthe von 
d£, f I a , dp und d(p-+-r). Man sehe: Entfernung der Sonne 
von der Erde, von Encke. Gotha 1822. Der Verfasser die- 
ses Werkes fand aus der Discussion sämmtlichcr Beobach- 
tungen von 1761 und 1769 Äquator: Horizont: Parallaxe der 
Sonne für die mittlere Entfernung £ = 8."n776, woraus die 
mittlere Entiernung der Sonne von der Erde folgt 20666800 
geographische Meilen« 

Man bemerkt t dass die Cocfficienten von d£ in den 
vorhergehenden Gleichungen gegen die öbrigon Factoren von 
da, dp und d(p + r) sehr gross sind. Die erste Bedingungs- 
gieichung allein gäbe» wenn man dasdp=::^d(p— r)=so 
setzt,;' 

woraus fofgt, dass die Beobachtung « d. h. die Zahl 7.7 um 
' volle 5 Zeitsecundeo fehlerhaft seyn musste, um den Werth 
von d£um o«i einer Raumsecunde zu entstellen. Die Diffe- 
renz der ersten und dritten Beobachtung gibt eben so 

i5.6 . * 

also wUrden hier erst 6 Zeitsecunden Beobachtungsfehler, 
einen von o.i Raumsecunden in d£ erzeugen. Da aber diese 

Gattung von Beobachtungen der ganz dunkelschwarzen 
Scheibe der Venus auf dem hellen Grunde der Sonne einer 
sehr hohen Schärfe fähig ist„ so steht man, dass sich durch 
die vorgetragene Methode der Werth von d£ mit grosser 
Genauigkeit bestimmen lässt. (Pop. Astr. 11. S. 29.) 
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I. Wio man die Wirlniing der Parallaxe auf diese 
Erscheinungen für alle Puncte der Oberfläche der Erde 
finden kann^ werden wir in der folgenden Vorleaung sehen« 
(Y. Pop. Ast.) 

5. §. Die Parallaxe der Fixsterne ist viel so klein, oder ihre 
Entfernung gegen den Halbmesser der Erde viel zu gross, als 
dass sie durch unsere Instrumente bestimmt werden könnte. 
Man hat daher versucht, ob ihre Entfernungen wenigstent 
gegen den Halbmesser der Erdbahn noch merklich sind« 
jNennt man a, p die wahre, oder aus dem Mittelpuncte der 
Sonne gesehenen Kectascensioa und Foldistaoz des Sterns, 
a', p' diese scheinbaren, cider.von der Erde gesehenen Grös- 
sen , und A, P dieRectascension und Poldistanx der Sonne , 
und ist r die Entfernung des Sterns von der Sonne, r' von 
der Erde, und R der Erde von der Sonne, so hat man, 
(wie Seite 117) 

r Gös a Sin p +R Cös A Sin P s r' Cos ä' Sin p' 
rSin a Sinp-f-R Sin A Sin P =r' Sin a'Sinp' 
rCosp 4-RGosP s^sr'Cosp'. 
Die Diviston der beyden ersten dieser Gleichungen gibt 

Sin a Sin p -h rij Sin A Sin P 
. == G OS • S i n p 4- (5 Cos A £»ia P * 

wenn die jährliche Paraliaxe 



gesetzt wird. 

Aus dieser Gleichung folgt , wi«* Seite 97 , wenn 
a'— -assda, und p — pssdp 
gesetzt wird,^ 

SinP XCSinPN» 

+iC"siinrj Sin3(A-a)Sin'i"-,. 
nnd wenn man hey der ersten Potenz von 0«tehen bleibt, 
d p = (Cos P Sin p Sin P Cos p Cos (A — a) ) , oder 

d p SS to (Si n (p — P) + 2 Sin p Sin P Sin' -7- )• 

Man sieht aus diesen Werthen von da und dp, dass 
die Parallaxe d p der Poldistanz immier kleiner ist , als die . 
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absolute Parallaxe Ti^^ 9 während im Gegentheiio die Parallaxe 
da der RecUtöceosioa^ oft beträchtlich grösser als ^ wcrdea 
kaon» dass es also aach vortheilhafter ist^ die' Beobachtun- 
gen der Rectascension zur Bestimmung der Parallaxe P zu 
nehmen. Wählt man ein solches Sternpaar, die in ihrer 
Rectascension ^ und a' nahe um 180** verschieden sind , und 
nimmt man die Parallaxe da Ciir beyde Sterne gleich gross 
» an 9 so -wird durch die erste Beobachtung diener Sterne die 
Rectascension des einen gleich a+da, und des andern 
gleich a'— da, aisobejder Diflerena gleich ^=a — a'+^da. 
Nach einem halben Jahre aber vrerden die beobachteten * 
Rectascensionen dieser Sterne a— da und a'-f*da« also 
beyder Differenz s=a-^a'— -Sda^ seyn« wodurch man 
daher * * 

2/— 2ftÄ4da, 

oder die doppelte Summe beyder Parallaxen erhält, die viel- 
leicht fiir unsere Instrumente merkbar ist , wenn auch die 
einfachen Parallaxen dieser Sterne selbst nicht mehr unter- » 
schieden werden können. Zu diesem Zwecke wird man aber 
die beyden Sterne in jenen beyden Jahreszeiten beobachten ^ 
wo die Parallaxen ihrer Rectascensionen den grössten posi- 
tiven oder negativen Werth haben , d. h» wie aus den Glei- 
cbdngen fUr da folgt, wenn a gleich go+A, oder gleich 
270 ist 
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Vorlesung VIL 



Finsternisse. 

I. §, Sey a, p, r, x und m die wahre Rectascension , 
Poldistanz« Entfernung von der der Erde, Äquatorial» 
Horizonlaiparallaxe und Halbmesser des Mondes« und 
p , ßi dieselben Grossen för die Sonne* Die stündlichea 
Änderungen dieser Grossen seyen da , da. , , , 

Diese Bezeichnung vomusgesetzt t wollen wir zuerst 
sehen « wie man eine Mondi^sfinsterniss voraus be- 
rechnen kann« dta bekanntlich entsteht« wenn die Erde 
zwischen die Sonne und den Mond tritt > und ihren Schatten 
auf den Mond wirft. 

Für die Zeit t der ^wahren Opposition beyder Gestirne« 
ßir welche also asiSo+a ist| sey die Differeoi 

ihrer Poldistanzen. 

Man suche die Grössen n und e aus den Gleichungen 

dfi' — dp 

(dm— da)Smii' 
eas p)Gosn« 
so ist offenbar n die Neigung der relativen Bahn des Mondes 
gegen den Äquator, und e die kürzeste Distanz des Mittel* 
punctes des Schattens von jener Bahn zur Zeit der Oppo* 
siiion. 

Die stündliche relative Bewegung des Mondes in seiner 

Bahn ist aber 

^ dp — d tr 

Siu u ^ 

i ' 

die wir gleich ^ setzen wollen , so dass man hat 

Sin u 
""^dp^d« 



• 
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Schneidet endlich den Schatten der Erde durch 

eine Ebene, welche darch den Miltelpunct des Mondes geht, 
und senkrecht auf der Schattenaxe steht, ui|d nennt man R 
den von der Erde gesehenen Halbmesser dieses kreisförmi- 
gen Schatlenschnittest so ist ' « 

/wovon man sich durch eine kleine Figur leicht überzeugen 
wird« wenn man dabey bemerkt, dass der aus dem Monde 
gesehene Hathpiesser der Erde esx, ond der aus der Sonne 

gesehene Halbmesser derselben =€ ist 

Das Vorhergehende reicht hin, alle Umstände der Mon- 
des finsterniss zu bestimmen. 

£s ist nimlich die Zeit 6 der Mitte der Finsterniss 
ÖSÄt4:(*r— p) h Sin n , 
und die Zeit T, wo ein Theil vom Mond verfinstert ist, der 
sich zu seinem Uaibmesser verhält wie x':i« 

Ts6±hetgUf 



wo Cos Uss; 



6 



So hat man für den Anfang und das Ende der partiellen 
l^insterniss N±so; för den Anfang und das Ende der totalen 
Finsterniss N=s8; für den E^n* und Austritt des Monds» ' 

mittelpunctes N=i u. s. w. 

Endlich ist die grösste Verfinsterung des Mondes, zur 
Zeit, wo er am tiefsten in dem Schatten der Erde steht» 
gleich R+m — e. 

'Wählt man, was bequemer ist, die Ecliptik statt dem 
* Äquator, so bezeichnen a, a die Längen, und p,ir die Di- 
stanzen von dem Pole der Ecliptik^ wo also «rsgo** ist. 

Um endlich noch die Orte der Oberfläche der Erde za 
finden, welche die Mondesfinsterniss sehen, nehmen wir 
z. B. an, dass der Anfang der partiellen Finsterniss um acht 
Uhr Abends Pariser -Zeit Statt habe. Da der Mond in Oppo- 
^sitton ist, so wird der Beobachter, der 4^ ssGo"" östlich von 
Parts Hegt, den Mond in seinem Meridian sehen. In diesem 
Meridian nehme man den Punct, dessen geographische 
reite gleich 90 — p ist, so sieht der Beobachter in diesem 
Puncte den Mond in seinem Zenithe. Führt map daher die- 
sen Punct unter den fixen Meridian des Globus , uiid stellt 
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den letzten auf die Poihöhe go* -^p^ so sehen alle Orte der 
£rd'e) weiche über dem Horizonte des Globus sind, den 

Anfang der Finstcrniss, wähi tind dieser Anfang alU n übri- 
gen Orten der Erde unsichtbar ist. Eben so kann man die, 
grössten- Kreise der Erde finden, in welchen eile .Orte, ein« 
geschlossen sind, die den Anfang der totalen t oder das Ende 
der partiellen Finsterniss u. s. w. sehen. 

Ex. Für die Mondesfinsterniss des 5. Novembers 1827 
ist die wahr^ Zeit Wien der Opposition in Liinge 6^ «7' 14" 
Abends ) und för diese Zeit ist 
wahre Länge des Monds und der öonne 

a = as=4o' 3y 4'S 
PoldisUn« des Monds 

pssgo» aB' 59"» «=590% 

dalldiLo 2Ö' '48"'"^ ( stündliche Änderungen , 

in =i5 11" x=ö5 45"» 

ji X8i5 6/'6 £co' 9"» also 

Nach den Erfahrungen soll man diesen Werth von R 
um seinen sechzigsten Theil vcrgrössern, um i)in mit den 
Beobachtun{;en übereinstimmender zu machea, daher ver'* 
besserter Werth von Rhs4o*'4t8« und R-|-n^BS^*'59* 

Weiter iüt n = 5"4^>c = — 28.Ü3, und h = o.o5455, 

also (x — p)hSinQ=s — o^ j.oo3« 
Zeit der Mitte der Finsterniss 

e = t— o'.ioo3=6^ 11' i5" 

wahre Zeit Wien, 

für JN = o ist U==58^ 4^'. und h e tg U=- 1'» 38' . ' 

also Anfa'ng der partleüeu Finsterniss 4^ 32.' 43" 

Ende - 7 49 44« 

Grösse der Finsterniss '&,-\-m^t^96*')2 , oder der Monf 

26 . 72 

wird um den * =o.88sten Theil seines Durchmessers 

verfinstert Diese Finsterniss ist daher bloss partiell ^ daher 
auch für Ns2 der Werth von U unmöglich ist. 

Um zu finden, ob diese Fiasterniss für Wien sichtbar 
ist, berechnet man mit der Declination 15° 5' der Sonne 
für diesen Tag die Zeit des Sonnenunterganges . 4^, öo t und 
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dm nach dem Yorbergehenden die Zeit des Anfangs der Fir- 
sterniss vor 4^ 5o' fiült, so Ist der Mond zur Zeit des Anfangs 

der Finsterniss für Wien noch nicht aufgegangen, also auch 
dieser Anfang in Wien nicht. sichtbar, aber wohl das Mittel 
und das Ende der finsterniss. Für Lissabon geht an diesem 
Tage die Sonne um so' unter « ond da diese Stadt um 
1^42' westlich von Wien Hegt, so ist der Anfang der Fin- 
sterniss um 2^ öl') und das Ende um 6^ B' Lissaboner Zeit« 
also sieht diese Stadt nur die letaten Erscheinungen dieser 
Finsterniss. Üb'erhaupt ist diese Finsterniss in ganz Asien, im 
östlichen Europa und Afrika, und auf allen Inseln des stillen 
Meeres sichtbar, während für das westliche Europa lind ftir 
Amerilca der Mond erst während der Finsterniss aufgeht. 

■ 

2. $• Auf eine ähnliche Art wird man auch für Sonnen- 
finster nisse verfahren, wenn-man die Erscheinungen der- 
selben bloss für die Erde im Allgemeinen sucht. Da eine 
Sonnenfinsterniss entsteht « wenn der Mond zwischen die 
Sonne und die Erde tritt , und uns dadurch das Licht der 
Sonne entzieht, so hat man wieder, wenn p— tt die Diffe- 
renz der Poldistanzen beyder Gestirne zur Zeit t der Con- 
junction (wf asa ist) bezeichnet, und wenn n« e, h die 
vorhergehenden Bedeutungen haben« 

^^"^ (d>'*-^da>Siiin ^ ""^ e— (*-.p;Cosn, 
Sinn 

und hsss \ :r-* 

Sind nun Eig. 10. L , S , T die Mittelpuncte des Mondes^ 
der Sonne und der Erde^ A der Beobachter auf der Erde« 
der Sonne und Mond in seinem Horizonte sieht« so ist 

ALTbx, ASTss£ 

(in der obigen Bedeutung), femer uasLAS u* s. w. die 
scheinbare Entfernung der Sonne von dem Monde, und 
y=LTS die geocentrische Entfernung derselben. Es ist 
aber z=u+x=:y4-£9 <ilso auch jsavk + x-^e. Für den 
Anfang der partiellen Finsterniss ist nsm + ^f also 
y=iii+;x+*— ^» för den Anfang der totalen ist u = m — 
albu y = m — /a + x — £, für den Anfang der ceiUraleii ist 
u=Of also y&sz-^£ u. s. vv/ , 
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Mtn hat daher (Ur die Zeit der Mitte der Fin3terni$$ . 

Ö=sst+(Ä' — p)h Sin n,, ' 

und für die Zeit T, wo von der Sonne ein Tlieil v^irfinstert 
* ist« der &lch za ihrem UalbtiRsser verhält« wie N,zu i , 

.T=Ö±hetgü 

e 

Für den Anfang und das £nde der partiellen Fin^ster- 
niss ist NssO) für die touie ist £(=2; für die centrale 

m -+- p. e* 
ist N=s — oder Cos U= —7-7 u, s. w. Ist m < u, so ist die 

totale Finslerniss eigentlich ringf otmig. 

Ex. Fvir die grosse Suanenünsterniss des 9. Octohers 

1847 « ^ # 

Mittlere Zeit Paris 

Sonne wahre Länge igS** 18' 57'. 4 U^ ,33'48". i 

a 194 6 lo.a 19 56. 7 f 

96 2 6.9 . 96 7 ÖÖ.7 
ft, 16 3 .o5 16 3 .o5 

£ 8.81 8.81 

Mond wahre Länge* 19^^ 5o Ö7'.5 196* 47' öo\3 
DisUn& V. Pol d. Eciiptik • 69 57 36.9 89 Si 40.5 

a 192 53 81.1 195 43.29.7 

P 9^ 7 24.9 96 o 65,7 

m » 14 41 -2 14 4x .2 

* X 63 54.* . 0/55.1 J 

Schiefe der Ecliptik 25* 27' 22*. 6. / 
Daraus folgen die biiimllichen Aiiderungoii 
da = 2Ö 21.433 dp=+8'55".i3 
d«= 2' 17 ,75 d9r=s-j-<^ 57.3. 
Zeit der Conjunction in Rectascension * 

e'" 47' 38". 688 
und für diese Zeit a — a= 194" 12' 35\o6 

ps 95 3o 29.3 

«r=: 96 4 47.1 

iVIiukre Zeit +0 i2 32"=' wahre Zeit. , 
Diess vorausgesetzt erhält man 
n » ^ 17** 4' H"^ iog e ^ 1 .516677 mfd log h ^ 8*5666&3 

i. IQ 
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Seil der Mitte der Finsternist 9 ^ 9^ 9' 55' mitllei« Zeit Parts 
N s= o gibt U as 67** 10' 14" für die partielle Finsterniss 

N SS ^ gibt U s 53 85 23 fdr die centrale Finstemiss 

JIr " 

N SS 2« , , .gibt U s5i 16 o für die totale Finsternis^. 

' ' Anfang Ende 

Also auch für die partielle Finsl. 17' 38* - - i2* 2' i2' 
9f n >i centrale Finst 7 55 ^1 - - 10 44 
M totale Finst, 7 9i 53 - - 10 4? 67 

und da m^f^t so ist die totale Finsterniss ringförmig, 

I, Da eine Soanenüosterniss (ur irgend einen Ort der 
Erde nur dann entstehen kandf wenn die scheinbare Di* 
stanz der Mittel puncte der. Sonne und des Mondes kleiner 

als m+;i ist, und da der 'geocentrische Abstand dieser Mit- 
tel puncte durch die Paraliaxc höchstens um x — € vermin- 
dert werdeq^aon«, so ist eme Sonnenfinstern|ss nur dann 
möglich , Sur Zeit der Conjunction der geocentrische 

Abstand der Miltelpuncle der Sonne und des Monds, oder 
die wahre Breite des Monds» kleiner ist als ro+>t-|-x — f « 
oider wenn die Entfernung u des Monds « und daher auch 
der Sonne f von einem der Mondsknoten kleiner ist» als 
die durch die Gleichung gegebene : 

^*«»^= ^ 

(wo n die Neigung der Mondsbalm gegen die Ecliplik 
bezeich'^net, s. S. ii5). Da die Grössen ra, x« n 
' veränderliiich sind , so lindern sich auch die Grenzen der 
Möglichkeit einer Sonnenfinsterniss. Ist zur Zeit der Con- 
junction u kleiner als i5''24'i so ist eine Sonnenfinstcrniss 
gewiss; ist u grösser als lÖ"* 22\ SO ist sie unmöglich; ist 
u zwischen .diesen Qrenzen, so muss man durch genauem 
Rechnung untersuchen', ob die Ereite des Monds zur Zeit 
der Conjunction kltiuier ist als m+/t-|-x — t. 

Cb*en so kann eine MondsEnsterniss nur dann Statt fin». 
den , wenn aur Zeit der Opposition die geocentrische* Di-* 
stanz der Mittelpuncte des Monds und des Schattenschnitls« 
oder (da die Schattenaxe in der Ecliptik liegt) die Brei- 
te des Monds kleiner ist als die Summe ihrev von d^r. 



Digitized by Google 



«9* 

Erde gesehenen Halbmesser, d. h. (nacli §. i.J kleiner als 
X 4" ^ — "H m t wenn Sin a kleiner Ut als 

Siii(xH- ? — 4- n») 
Sin n 

Ist Zar Zait derCoojunction der AbstMid des HConds von ei* 

nem seiner Knoten , oder der Abstand der Sunne von dem ' 
gegenüberliegenden Knoten, kleiner ab g** 3i'| sp hat ge- - 
wiss eine Jülondsfinsterniss Statt; ist aber dieser Absland 
grösser als it* i\ so ist keine Mondsfinsterniss möglich. 

3. §. Wtr wollen nun über den Weg, welchen der 
Schattea des Monds bey einer Sonnenfinster* 
niss auf der Oberfläche' der Erde xurücklegt, 

Untersuchungen anstellen. 

Bestimmt man suerst die Lage des Mittelpuncts des 
Mondes gegen den der Erde durch drey rechtwinkelige Coor- 
dinaten £, <?, von denen £ in der Durchsctinitlslinie des 
Deciinationskreises der Sonne mit dem Äquator , und £, t» 
in der £beae des Äquators liegen» so ist 

£ = r Sin p Cos (a a) 
V SS r Sin p Sin (a — a) 
^asrCosp. 

Legt man nun durch die vorige Axc der u eine andere 
Ebene, welche gegen den Äquator umgo'^-^^r, d., h. uin 
die Declination der Sonne ^ geneigt ist, und nimmt man 
«ur Axft der y wieder die vorige Axe der i; , die Axe der x 
in der neuen übene darauf senkrecht, und die Axe der z auf 
dieser Ebene senkrecht , so wird die Ebene» weiche* durch 
' die Axen der £ and x geht» auf der Axe der y oder v-, und 
daher auch auf dem Äquator senkrecht, und wird also 
der Decliiiationskreis der Sonne seyn; die Axe der x wird ^ 
mit der Axe der £ einen Winkel s j^o«— machen» und 
wird daher nach dem Mittelpuncte der Sonne gehen; die 
Ebene der y z wird auf der die Mittelpuncte der Erde und 
der Sonne verbindenden geraden Linie senkrecht» und y 
wird mit dem Äquator parallel seyn. 

Nun hat man fiir die neuen Goordinaten» welche die 

. Lage des Monds gegen die Erde bestimmen, die Ausdrücket 

/ ■ id* 
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, X =iSSin.T + <2GosÄ', " ■ ' ' 

oder X =: r [Si n p Sin )r Cos (a — a) -|- Cos p Cos ir j , 

y = r Sin p Sin (a — a) , 

z = r [CoapSin ?r — Sin p Cos rr Cos (a — a)]. 
Bestimmt man öbeii 60 die Lage des Beobachters auf der 
Oberfläche der Erde ^egen den MUtelpuaci derselben durch 
drey den x, y, z paraHelen Goordlnaten X, Z , und be- 
zeichnet R die Entfernung des Beobachtungsortes vom Mit- 
telpunct der Erde, f die geocentrische Polhöhe, s den Stun-- 
den Winkel der Sonne,, so hat man di.e den vorjgea anatogea 
Ausdrücke: 

X = R (Cos 9> Sin X Cos s + Sin f Cos x) , 
' Y =R Cos f Sin Sf 

Z SS R (Sin 9 Sin « — Cos 9 Cos X Cos s). 
Wir wollen nun (F\c;. ii) durch den Mittel p und L des 
Mondes in der Nähe der Conjunction eine Ebene senkrecht 
auf die gerade Linie TS legen ^ weiche die Miltelpuncte 
6 der Erde und der Sonne mit einander verbindet. Diese 
Ebene werde von der geraden Linie S T in C, und von der 
den MiU^lpunct der Sonne und den Beobachtongscfrt ver- 
bindenden geraden Linie in B getroffen; die geraden Linien 
A C F, a B f in dieser Ebene seyen mit dem Äquator pa- 
rallel, und iiF, BE9 DC auf jenen senkrecht . 

Trimmt man r Sin 1* zur Einheit an, wo r=rTIi ist, 
so wird, w^il der Winkel STL nur klein ist, auch die Ent- 
fernung C T der Ebene vom Mittelpunct der Erde nahe 

~Sioi" ^^y^' T S ist= r. I , wenn x und d * wieder die ilo- 
rizonialparallaxe des Monds und der^Spnne beseichnen^also« 

'1 X 

da wir rss^-^ — ,^ setzen 9 TS»rs: — n> und daher die Ent- 
fernung der Sonne von der Ebene 

BL ist der scheinbaren Distans^ derMittelpuncte der Sonne 
und des Mondes gleich (eigentlich = r Sin ; C L druckt die 

geocentrische Djblanz dieser Mitlelpuncte aus. 
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CF, FL) sind olfenbar die vorigen GoordinaCen 79 
und es ist 

Sio (a — Sin p 

Cos p Sin fc — ; bin p Co» n Co s ( a — a) 
t = ^r^^;; ; , oder nahe 

7 SS (a ^ o) Sin p« 

' »»(sr — p) — ^(a— a)*Sini'Sinfljr/ 

oder» wenn man das Quadrat vona — a vernachlässigt, 
* z = 3r — p; 

und diese Goordinaten kann man für jede gegebene Pariser' 
Zeil berechnen. Nimmt man an, dass der Mond einige Zeit 
hindurch in unserer Projectionsebene eine gerade Linie 
AD L beschreibe, so ündet man den Winkel LAFsn aus 
der Gleichung 



2' Z 



wenrl man zwey Paare von Goordinalen y, z und 7', 2' für 
zwey angenommene Zeiten berechnet, hat. Nennt man dann 
CDssP, so wird se7n 

P = z — y tg n=:z— y' tg n. 

C £, £ B aber werden sich zu den vorigen Goordinaten Y, Z 
verhalten, wie S C : oder nalfe s S G : ST ss x : x ; 

demnach wird man haben, da R = rSia xsat ist, 
CE= (x^d^Cos^Sins - 
£ B s: (x— £) (Sin ^ Sin « — Cos 9) Gos jt Cos s). 
4* §. Dieses voraüsgesetat, wollen wir die Lage des 
Orts auf der Oberfläche der Erde suchen , der zu einer ge- 
gebenen Pariser Zeit eine gegebene Distanz zJ der JVJiltei- 
puncte der Sonne und d^s Mondes als grösste Phase sieht. 

Die grdsste Phase einer Finsterniss fiir einen Ort der 
Erde hat dann Statt, wenn die an diesem Ort gesehene ÜU 
stanz z/==B L am kleinsten ist. Für diesen Fall ist offenbar 
der Winkel BL'A ein rechter, und, wenn LTF' adf AG 
senkrpcht ist , BL'F'=£n, also £F sBf ss»2/Sin n , und 
LTss^Cusn; nun ist 

CK =- C F 4-r'E==; y + ^Sinn, 
B£ = L F r=z — z/Cosu, * 
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YermStteltt dieser Ausdrücke findet man CE , EB $ da' 

man fiir die gegebene Pariser Zeit y 9 z nebst n berechnen 
kann. 

£s ist aber aach (nach $• 5.) 
G£a3(x— £)Gos9Sins« 

m'A E B s (x — £) (Sin f Sin x — Cos f Cos ^ Cos s) , 

CE EB ' 

oder f wenn man r durch T' t und — ; durch Z' be- 

seichnel« 

Y's Cos 9 Sin s t daher Cos sb y 1 — > 

^ und Z'asSin^Sinir— Cosf CossrCos Sf ' 
vroraos folgt 

(Sin 9. Sin IC — Zy = Cos' jt (1 — Sin> — Y") , 

, daher Sin 5» ssZ' Sin « + Cos ir V^i— Y*— Z'\ 

So findet man die gesuchte Pbihöhe des Ortes. 

Ist so f bekannt, so erhält man s aus der Gleichung 

Y' 

, Sins=7 

So findet mai| die wahre Zeit des Ortes^ welche mit der ge- 

gt.Lcnen Pari>«er Zelt verglichen , die gesuchte geographische 
Länge des Ortes gibt. 

I. Wir haben also die Gleichungen : 

jrH-^Sian 



% — ACosn 



r 

Sin f=r Sin jt + Cos sc y 1 — r'— Z'% und Sinse= 

y^i— Y«— Z'* Z^SiD(ir-f-4/) 
oder tgif SS — — ,Sin9»ss , 

Y' 

' und Sin s=^- 

Zur bequemeren Berechnung kann man diese Gleichun- 
gen auch SU ausdrücken : 

y^A, Sin n 

Sin A = y — 9 . 

z — A Cos o 

GosBss— |— , 
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Kenal man foA« Bf f » so Ut 

CotBSm(ic4-») , 
^^^9^ » 

Anmerkung. Bisher wurde yorausgeseUtf dass L' 
nördlich von B liege, oder dass für den Ort der Erde die ' 

Sonne auf der Nprdi>eite \ eriinstert werde; für dea entgegen- - 
gesetzten Fall mass niaa ^ negativ setzen. 
II. Setzt man in diesen Ausdrücken 

so erhält man die Orte der Oberfläche der Erde, welche zu 
einer gegebenen Pariser Zeit eine Verüji^terung eines Theils 
der Sonne, der sich zu ihrem Halbmesser verhältf wie N: 1 9 , 
als grösste' Phase der Finsterniss sehen t oder man erhält 
den diesem Werthe von ^ entsprechenden Weg des Mond- 
Schattens auf der Oberfläche der Erde ^ und zwar die süd- 
liche oder nördliche Grenze dieses Weges« je nachdem man J . 
positiv oder negati v nimmt. So gibt s o oder 9 Hh (m |i) 
alle Orte der £rde , welche nur eine äussere Berührung 
der Riiiider der Sonne und des Mondes sehen , oder 
üssio gibt die beyden äussersten Grenzen desSchaLtenweges. 
^Bso gibt alle Orte, welche eine centrale Finsterniss sehen, 
oder den Weg der Schattenaxe; z/=m — /x gibt die Orte 
der inneren Berührungen der beydea Rander u. s. vv. 

5. §. Wir wollen nun noch die Orte der £rde suchen) 
welche die Finsterniss zuerst und zuletzt sehen. 

Ein solcher Ort liegt in der geraden Linie « welche die 
Erde und die Sonne auf der einen Seite» und den Mond auf 
der andern Seite berührt. Für ihn sind also Sonne undMond 
im Horizont, (denn die Honzontallinie berührt einen Son-* 
neimiDd und einen Mondrand) , woraus (nach S. 4ci) folgt 

und die Mittelpuncte der Sonne und des Mondes liegen in 
cinerley Vertikal ebene (die Erde als sphärisch -aDgenommen), 
oder tlie geraden Linien SC, SB, SL liegen in einer 
' Ebene, und ihre Durchschnittspuacte C» B, L, mit unserer 



4 
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Projectionsebene liegen dal/cr in einer geraden Linie. Die 
scheinbare Distanz J der Mittt^lpuncte oder BL ist fiir dea 
Anfang oder das Ende der Finstemiss s m^jti die geo-*' 
centrische Distanz D oder CL =/n + fi-[-x-^Ä? BCist 
= S C tf^£ = x — £. Zi(lit man CG senkrecht auf A L , so 
ist der Winkel DCG:=n, also CG = P Cosn, und daher^ 
wenn man den Wi nkel G L G ss «o nennt « 

PCoso ^ . 

Da der Winkel BCEssos+n ist^so ist 

B E = (x — £} Sin (q» +n). 
Es war aber auch (nach §. 3.) * 

B E = (x — £) (Sin f Sin ?r — Cos f Cos fc Cos s) ^ 
oder, wenn man für Cos s seinen Werth s=:—ftg ^Cotg x 
aubstituirt, ^ 

Sin a * 

^ ^ am 71 

welchen Ausdruck man auch einfacher so findet:^die Ebene 
TCD ist dorDeclinalionskreis der Sonne, denn aie ist auf der 
geraden Linie AG» und folglich auf dem Äquator senkrecht, 
und geht durch den Mittelpunct S der Sonne; die Ebene 
TCB ist der Vertikalkreis der Sonne, also ist der Winkel 
B C D dem Winkel v zwischen dem Declinationskreis und dem 
Vertikalkreis der Sonne gleich, mithin B Es (x«— £) Gosy, 
d* i* (nach S. 26, wenn man dort z ss go* setzt) $ 

Sin*^ 

üE — (x — ^) c. , wie vorher, 
\ ^ ^ Sin IT 

Die Vergleich ung beyder Ausdrücke für B£ gibt 

Sin 9 = Sin (co + n) Sin sr. 
Man findet demnach die Polhöhe (f des gesuchten Ortes 
durch die Gleichungen : 

I* Cos ü 

Sinft)= — g— , 

vv(» D = m+^-|-x — £ ist, und wo man P und n nach §. 3 
fmdcn kann; 

und Sin ^ SS $in (»-4*n) Sin r* 
Kennt man 9 , so gibt die Gleichung 

Cos s s= — tg 9 CoJ^ , 
die wahre Zeit des Orte$| weiche^ mit der nach §.2 gefunde- 



Digitized by Googl 



«57 

nen Pariser Zeit derselben Erscheinung verglichen die ge» 
•achte Lünge des Ortes gibt» welcher den Anfang' 4€t Fid- 
steroiss zuerst t>der das Ende derselben zuletzt sieht. Es ist 
klar, dass auf diese Art beytle Orte zugleich gefutiden wer- 
den, da Sin tf> einen doppelten Werth von ca> gibt. Diesel- 
ben Gleichungeo geben auch die beyden Orte » welche die 
centrale Finsteroiss zaerst oder zuletzt aehen, wenn man 
D = X — £ setzt. 

Koch kann bemerkt werden, das« man die Pariser Zeit 
dieser Erscheinungen auch unmittelbar aus den Gleichungen 

y sDGos (<^ + n)» 
- z = DSin (o» + n), 
ohne Hülfe des §. 2 ableiten kann. Durch diese Gleichungen 
findet man nämlich , da D » «> und n bekannt sind » ^ie 
Werthe von y und z. Hat man daher eine kleine TafeU welche 
diese Werlhe für jede Stunde Pariser Zeit während der Dauer 
der Finsternissgibt, so kann man daraus durch Interpolation 
die Pariser Zeit der Erscheinungen finden^ 
In unserem Beyspiele (S, 28g) ist , wenn 
]>»^l+;^+3^ — £ und 1^40' gesetzt wird) 

PCosn alsOa>== i58« 32' 3i*i 
B • oder 2i 27 29 



Partielle Fin^teraiss 



9 = 
S sss 



Anfang 
38« i7'8' Polhühe , 
19' 9' wahre Ortszeit 
6 5o 10 wahre Pariser Zeit 



9 s 



Ende 
4'2i'io' 
»7^50' 8' 
12 14 44 



^=s — O l I i ' westl. Länge V. Paris ^c=3-|" ö** 44' östi. L. 
Eben so gibt 

Sin 60 SS PCoso den Weah »« 144* 64' Sf ^ 
x*-$ oder' 3Ö 5 23 

und Jäher 

Centrale Ftnsternisi 



Anfang 

y « öl* 45' 3gr 

»'SS lö 5o 58 
« — • 1' 17 westlich 



9 « 



Ende 

17' 54' 14* 

7 



ih^ 7 55' 



A « + 7' 



11 



östlich. 
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Um den ganzen Schatten weg nach §.5. 1 zu bestinuneo» 
hat maa zuerst die^kleine Tafel • - 

(«-^a)Siiiic p 



Mittlre Zeil Puria 



X X { 



^ 6* o' — 1.345 + i.oiS 

'8 o — Ö.S82 + <^*1^9 

' ' TO O 4* Ö.&60 + 0.423 

12] o 4~ i*P4o + 0.126 

Ferner iat 

— ^Sin n=— 0.167 

^-^^Cosoe5s+ 0*545, 
für die Südseite ' iUr die Nordseile 

TT as (* •— g) Sin 7t 4- A Sin n Y — s o)Siun — ASion 
- 2» (lg — p) — ACotn 2 p)H-A*Co«B 

1^ ^=0 den Weg des centralen Schattens, ^ssm— ;i 
die südliche' and nördliche Grenze des vollen Schattens,. 
M^m+ßi die südliche und nördliche Grenze des Halb- 
schattens u. f. gibt. 

Man findet so den Weg der Schattenaze oder den Weg 
des ceritralen Schattens, wie folgt 

ttitttere Zeit Faris nördliche Breite östliche Länge v. Paris 



. 7' 


35' 


48* 5o' 


0' 4 


7 




45 


0 


a a 


8 


0 


40 


5o 


1 46 


8 


iS 


37 


so 


a 16 


8 


3o 


34 


)S 


2 38 


8 


45 


Si 


«4" 


a Ö7 


9 


0 


88 


49 


5 iS 


9 


i5 


S6 


s5 


3 sg 


9 


3o 




i3 


3 45 


9 


45 . . 


ta 


10 


4 s 


'lO 


b 


so 


»9 


4 so 


10 


iS 


18 


43 


4 43 


10 


s& . 


»7 


48 


5- 3 
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Um no<?h einige Puncto d^s Scliattenweges anzugeben ^ 
so hat man für die südliche Greose des üaibsohsiteos 

.mittlere Zeit Paris Br«ite Länge von Paris 

8* o' + 5 Ii' nördlich +1*' 33' östlich 

^ o • 4 17 südlich +8 3i 
xo Q ^11 9i +3 $% 

11 ,0 —18 48 +8 So 



Für die Orte, welche die Hallte der Soone als grösste 
Phase der Yerfiiisteruog sehen, hat man 



mitUere 


auf der Südseite 


mittlere 


auf der Nordseite 


Zeit 


des centralen 


Zeit 


des centralen 


Pans . 


S chattens 


Paris 


Schattens 


Breite' Länge 
+55'39' ^x^ 0' 




Breite Länge 


7'iff 


8'ift' 


+7»* 4' +0^49' 


8 0 


21 3i + > 4? 


8 3o 


60 47 .2 5o 


9 ö 


11 33 '•{'2 bi 


9 0 


öl 55 3 i3 


xo 0 


3 89 +3 46. 


10 0 


43.^44 i^tft 


XX 0 


0 8 4-5 58 


xo xo 


4x 48 7 x8' 



und diese ;Angaben reichen hiof den Weg des Schattins 
nach seiner ganzen Ausdehnung auf einer Karte ra' ver- 
zeichnen. 

6. §. Um eben so die Erscheinungen des Durchganges < 
eines der unteren Planeten von der öonne für alle Puncte 
der Oberfläche der Erde zu linden, wollen wir zuerst , wie' 
oben Seite 286 bey den Sonnenfinsternissen.« diese Erschei-^ 
nungcn Hir die Erde Oberhaupt süchen. 

Ist nämlich wieder a, p, m, x die Rectascenslon , Pol- 
distanz , Halbmesser und fiorizontalparallaxe der Venus für 
' die Zeit der gepcentrischen ConjMBCtion in Rectasi^ension« 
und a, ir, /i, £ dieselben Grössen fUr die Sonne zu dersel- 
hcn Zeit, und da, da, so wie dp, dtr die stündlichen 
Bewegungen bey der Gestirne ,in liectascension und Pol*, 
distanz , so hat man iiir jede gegebene Zeit t nach der Con- 
jonCtion 

(ftSÜ|^)' + (jc— p + gt)' = ^% , . 

da~da dit — dp 

wo f=» -555^, und S= , 

und J die scheinbare Distanz der Mittcipuncic beyder 
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Oestirna Blr die Zeil t bezeichnet (t in Secanden aos^e-- 
drückl). , 

Ist daher wieder ' 
SO hat mao ' 

t»— (ir-p) -p-±— V 4*-(«-p)'Co«,'n. 
Setzt man In diesen Ausdrücken ^ ss ju + m , so erhält 

man die Zeiten der äusseren und inneren Berührungen der 
Ränder» wie sie aus dem Blitteipuncte der Erde gesehen 
werden. Setat man aber ^«=^+m+(x— *£)» so erhalt 
man ^e' Zeiten der äusseren nnd inneren Berührungen « wie 
sie zuerst und zuletu von der Oberfläche der Erde ge- 
sehen werden. 

I. Um aber diejenigen Orte der Oberfläche der Erde zu 
finden« welche den Eintritt von allen zuerst nnd zuletzt 
sehen, wird man, wie Seite 296^ bemerken« dass diesen 
Orten die Sonne eben auf- oder uniergeht. Nennt man 
daher wieder P = jr—^p die Ditlerenz der Poldistanzen zur 
Zeit der Gonjunction« f die Poihöhe« und # den Stunden* 
Winkel der Sonne, so hat man (wie Seite S96) 

> PCos» 
Sin» = — g — , 

Sin ^ 8s Sin 1^ Sin ^ n}, 

Cosy = — Cotgjrrg^. 
Setzt man in den letzten Ausdrücken ' 
D»:;i+m+(x— d), 
so erhält man den Ort A> welcher den Eintritt vor allen 

zuerst, und, wegen dem doppelten Werth von auch 
zugleich den Ort B 9 welcher den Austritt zuletzt 
sieht*. 

Setzt man aber 

so erhält man den Ort a,* welcher den Eintritt zuletzt 

und den Ort b, welcher den Austritt zu e rst sieht. 

Ex* Für den Durchgang der Venus , am ä. Junius 17619 
hat man aus den Tafein folgende Elemente 
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Sonne Veantgooe. 
inUtI.Z.Par. a « a - 

14* 74*'ii'63'* 67'' ig' 27" 74** 29 4" 67'' 26' 12" 

17 74 >9 56 67 id 41 74 24 i5 67 27 27 

2o 74 27 20 67 17 55 74 19 22 67 29 43. 

^ = 947'' fi= ö.''4 

m = 29 X= 2y.G 

wahre Zelt = minierer ^eil + 1' 62", 
Daraus fotgt 

ConjooctioD in Rectascension 18^ 6' 2.''4 mittl. Zelt Parta 

und fiir diese Zeit a = a= 74* 22' 26/'2 

pÄ 67 28 16.9 
l ne = 67 18 24.1 

p»9r— psa— Ö9a."8, 

also auch 

initiiere Zeit Paris (a — a) (a — a)Sin5r (sc — p) 

14' — io3i" — 901" —545" 

17 277 ^2Ö6 »526 

20 + 47Ö +44* 

da = — 97. o da = + i54."5 
dp=+45.2 d3c=.— i5«3 
da — da 

^" 3600 = — O'OSgQS» ' " 
dit^dp' 

/ — TZ » — o.oi68o5^ 

WO för Sin « im Mittel Sin — aat Stn 67*" 23' angenommen 

• wurde. 

£s ist daher die JSeigung der relativen Bahn 

n «i» + 14' 36' 22'\ " ^ • 

\ und t = -(«-.p)— ±-Y- V ^'-(«-P)^ Gos^«» 

oder t = — 2243. "2 + 1 5 . oüd8i V^-^' — 329065. 

Di ess vorausgesetzt, hat man für den Jktittelpunct 
der Erde, äussere Berührung der .Ränder 
2/s^/i-|-m = 976 gibtt«— 3*54' 52'S ond + 2*40' 6" 

Conjuüction 18 6 2 16 6 2 

Eintritt 14 11 10 Austritt 20 46 8 

mitihTe Zeit Paris. 
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t'flr die OI>er fläche der Erde aber» und die äusseren 

'BertthruDgen der Ränder hat man 

D =/*H-m-f-(x — £; = 9Q7."2, gibt 
t«— 4' 25% ' und + Ä^46'3g'' 

18 6 fl i 'ö 6 3 

erster Eintritt 14 4 37 letzter Austritt So 52 41 
mittlere Zeit Paris ' 

für den Ört A, für d^n Ort B. 

Eben so gibt 

D = ;i + m (x — £) = 95 5" 
t = — 3' 4Ö' 2o\ und + 2^33*34" 

18 6 2 • 16 6 2 

letster Eintritt 14 17 42 erster Austritt 2o 39 56 
mittlerer Zeit Paris 

für den Ort a, für den Ort b. 

Die Differenx der beyden Eintritte, oder auch der bey- 
den Austrage für die Oberfläche der Erde |j;ibt d =sä>'' «3/5» 

und 7 = b.ö4 Zeiuninulen. 
2 

Für diese Orte ab^er erhält man nach L 

ögs.SCosn 
Sin«sa-~ ^ 

Sin ^ s= Sin 67' 23'Sifl (e»+n) 

Cos ff Ä — Cüig 67 " 23' tang ^. 

Ist also D»/i + iQ-f.(x-<-£)sss 997/ 2 , 
so ist fio SS— ad«* 7'ä— 144» 63' 

lÖ* 52' 440 46' südl. Breite 

* = 81 49 s SS 294 24 ' 

s sz ö** 27' 16 " wahrer Ortszeit t SB lg^ Sy 40" 
14 6 w ahrer Zqit Paris ' 20 64 55 

a= lö 20 47 x = — "~7 16 .65~~" 

östliche Länge von Paris » westliche Länge von Paris, 
für den Ort A , für den Ort ß. 

Da die Orte a und b den A und B nähe dianaetrai ge|jcn- 
über liegen , so ist 

fsriS"* 52' 9' = 44' 46' nördlicher Breite' 

:Iä3* 20' 47 " 43' 7*^ östlicher Länge von Paris 

filr den Ort a» fiir den Ort b. 
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7. $• Es ist nun nodi übrig, dia Erschamtagen etner 

SonnenfinsternisS) wie sie (lir einen gegebenen Ort der 
£rde Statt hat, durch Rechnung voraus zu bestimmen. 

Man soche für zwey Zeiten T undl", die den nurhej- 
nahe bekannten Ortszeiten des Anfanges und des Endes der 
Finstemiss nahe Hegen, die scb ei n baren, d. h* von der 
Parallaxe voränderton Orte des Mondes und der Sonne. Seyen 
S) P) ™ die scheinbare B,ectascension und Poldistanz, 
und der scheinbare Haibmesser des Mondes iur die Zeit 
und a' p'-m' für die Zeit T'. Fär die Sonne. seyea dieselben 
Grössen o, 5r,ja, und a\ ic\ Sey ferner 

A = (a^a; Sinjc, und A' = (a' — «') S»«« 

> Daxjr — p, D'»V— p% 

so hat man fUr die relative stündliche Bewegung in schein- 
barer lleciascension und Poldistanz die Ausdrücke 

A' — A D' — D 

xTZrx» g= X'— T* 

Nennt man dann T+% die verbesserte 'Zeit des An- 
fangs, und T' + t' die verbesserte Zeit des Endes der Fin- 
sternisse so findet man diese Verbesserungen t und t' durch 
die Gleichungen 

(m ±|ir = (A+ft)»+(D+gt)S und 

(nV±/)* = (A' + f tT+(D'+ g 0% 
Jede dieser beyden Gleichungen gibt eigentlich zwey 
Werthe von t oder t' , und man wird von ihnen den k 1 e i* 
n er en' nehmen, da, nach der VoniHSsetziing, die Zeiten 
. T und T schon nahe richtig sind. Hat man keine vorläufige 
Kenntniss (1( r Zeiten T und T', so wird man dadir eine 
willkürliciie Zeit, z. B« von einer oder zwey Stunden vor 
und 'nach der Conjunction nehmen , und wenn die Correo- 
tionen t , t' zu gross werden, die Rechnung mit den verbesser- 
ten Werthen von T und T' wiederholen. Dass man statt den 
Rectascensionen und Poldistanzen a a p jt auch die Längen 
und Ecliptik-Poldislanzen beyder Gestirne nehmen , und dass 
man bey der Sonne die Wirkung der Parallaxe ohne merk- 
lichen Fehler ganz vernachl'ässigen kann , ist (lir sich klar. 

Die vorhergehende Methode ist genau, aber umständ- 
lieh wegen der vorläufigen Berechnung der schembaren Orie 
filr zwey Zeiten. Da man sich aber bey Rechiiiioigien dieser 
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• nur mit gehäherten Reiullateo begnügt « so wird man 
fqtgcn^es Verfahreo vorziehen. 

Man suche also für eine dem Anfange der Finsterniss 
für diesen Ort nalie Ortszeit T die wahre Rectascension und 
PoldistMZ A p dee Mondes und a d^* Sonne« Ist x die 
HoriBontflIfMraUaxe des Mondes ^ so hat man fiir die Diffe- 
renz der scheinbaren Rectascensionen uod«Poldistanz<^n die 
ge^Aitiierteo Ausdrucke (Seite 97) 

A 3? (a a) Sinit X Cos 9 Sin ff I 

Sin — o) 

D = («--p)— xSin« , 

WO tg Ca) = Cotg TT Cos , 

und wo jf der Stundenwinkel der Sonne, so wie f die geo- 
centrische Polhöbe des Ortes bezeichnet* • 

Für eine Zelt von 6 Stunden später seyen diese GriSasen 
A' und D' 9 und endlich 

f= — j— t und g = — j— . 

Kennt man dann die verbesserte Ortszeit T+U *^ 

det man die Corrcction t aus der Gleichung 

(m±;*)'= (A + ft)' + (D + gl)% oder aus 

(f +gO t* + 2 (A f +D g) i (TO A*— DS 

und von dem so erhaltenen doppelten Werthe von t gehört 
der eio^ Air den Anfao^, und der andere fiir das Ende def 
partiellen Finsterniss, wenn man das obere, oder der totalen 
Finsterniss, werin man das untere Zeichen in (m.+/0 ge- 
wühlt hat Am eiafacbslen wird man die Grüsen Ay Dt g 
und ft in B«tgenminuten ausdrücken ^ die Gorrection t 
il(ier erhält rnan in Thailen der Stunde. 

Ist dann 6 die so gefundene Zeit zwischen dem Anlange 
und .dem Ende, oder ist G die Dauer der Finsterniss« und ist 

R*«(m+/.)»^iö'(P + g), 
so ist die grüsste Tiiase der Finsterniss gleich >A-|-m — R. 

Um noch den Punct der Sonne zu finden , in welchem 
die Finsterniss anfangt, oder aufltört, sey v der Winkel des 

Declinationskretses der Sonne mit dein Verlikalkreisc, der 
durch ihren Mittelpunct geht, so ist 

Sios 
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Ist dann a — a und ir — di^:Diireraiiz der scheinbaren 
Kectascensionen und Poldisianzea ^ar Zeit des -^AofaDges 
oder des Bades der Finstemisi, apd u der Winkel des Decli« 
natioQskfeises mit der Linie, ^velohe dieMttulpuncte Leider 
Geöürae verbindet; I so Ui 



Cüsu=Ä _ / , oder 
(a — a)Siail 

Sina=i ^ , 

WO die Wiiikel v und wenn sie pösitiv sind, vom Decli- 
nationskreise der Sonne gegen Osten gezählt werden ; und 
daher der gesuchte Winkel W des Yertikaikreises der^oiine' 
mit der,die Miuelpuncte verbindenden geraden Linie, * 

W=u— V, 

wo der gesuchte Berührung^unct Östlich oder westlich von 
dem Scheitelkreise liegt f wenn W positiv oder negativ ist» 

Wenden wir dieses auf die Sonnenfinsterntss des 9. Oc^ 
tobers 1847 deren Elemente wir oben (Seite 289) gege- 
ben haben, und suchen wir die Erscheinungen dieser Fin- 
sterniss, wie sie fiir Wien Statt haben wird^ so ist 
Anfang bejnabo Ende. 

6 29 9^ 25' mittlerer Zeit Paris 
. o 56. > o 56>a 

7. 2A.a 10 21.2 mittlerer Zeit Wien 

+I2.5 12 5 Z eitgleichung * 

7 55*7 10 35.7 wahrer Zeit Wien^ 
also auch 

Für diese zwey Zeiten ist 

aajigS« 5' lo" 194* 3o' 14' 

^ it 8 96 37 55 

xsB o §3 »9 ms=. i4'.68 

9 -=5 48 12 6 = 16.06* 
Es ist daher für den Anfang, wenn « =: ^6" genom-^ 
men wird^ 

V vA«— »28/84 f=* 19/38 

i)=s 10.07 g=s— * 8.62, und 

(3o . 74)' = ( — aö.ö4 + ia • ^ . 07 — 8 . 62 t)S 

^* . fio 
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woraus der kleinere Werth von t folgt " 

7 2l.2o . 

verbesserter Anfang 7 20. 66 mittlere Zelt Wien. 

Der zweyte grössere Werth von t wird für das Ende 
der Finsternits gelten. Docli ist es genauer « dasselbe eben 
SO) wie den Anfong^ ^besonders zu .berechnen. MAn er- 
hält so 

A= 29/26 . f = 19.08 

D = — i5.8i ^= — 8.62 , also auch 

(3q .74)' » (29. 26+ 19.38 1)' + (-^ s5.8i ^B.62 ty , 
wortos der kleinere Werth von t folgt ' 
t9~o\ii=3— o* 6.'6 

10, 2i.2 , 

verbessertes Ende 10 i4«6 mittlere Zeit Wien. 

'Grösse der Verfinsterung 26.67 Bfinnten« 
Nach der ersten genaueren Methode findet man Anfang 

der Finsterniss 7^ 2i' 26 ', und Ende 10^ i5' 53" mittlerer 
Ortszeit» und eben so iur 

Prag Anfang 7^ xV 4 % Ende xo^ 9' 25" 
Berlin Anfang 7 iS 56, Ende 10 -1 öo. 
Kennt man aber bereits die Zeiten für drey ihrer 
geographischen Lage nach nicht sehr von einander entfernte 
Orte, so lassen sich daraus auth die Zeiten für andere 9 jenen 
nahe Orte durch eine leichte Rechnung ableiten. Ist nXm- 
lich t die Ortszeit des Anfanges oder des Eudes der Finster- 
niss iur den einen jener drey Orte, dessen Länge und- 
Pplhöbe 9 ist 9 und nennt man dieselben Grössen fiir den 
zweyten Ort t' V 9% und für den dritten t" V so kann 
man annehmen , dass die Differenzen der Zeiten sich nahe 
wie die Differeiizen der Länge und Breite dieser. Orte ver- 
halten 9 oder dass man bat ' . 
t' — t=sA(^' — Ä.)— B(y' 
t"— t ■= A Gl " — ;i) — ^ 

Da aber in diesen beyded Ausdrücken alles, ausser 
A und B9 bekannt ist, so wird man diese Grössen A und B 
daraus finden « und dann fiir jeden andern « jenen benachbart 
ten Ort haben 

T— 1 = A(^— ^)^B(* — rt, 
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wo A und 0 die Länge und Breite des neuen Ortes , und T 
die gesacTrte Zeit des Anfanges oder-fiades der FinsteraiM 
ßir diesen Ort ist. So ist s. B. (lir r 

X ^ t Eintritt 

Wien o'.936 4ö-2ii 7\357 

Prag ■ p.8o5 60.089 7.284 

, QecKn . . ^,736 . Ö2..599: 7^265 

Substituirt man diese Werthe in den beyden vorhee« 
gehenden Gleichungen , so findet man 

T = o .647 ^+ o . 006 ^ +. 6*444 
für den Anfeng der Finsternissf nnd eben so (Hr das Ende 

T'ss o.3o7uf^o.o45 Hf*i2<*t64* 

' , , So ist z. B. für Ofen 

^=s]l\ii39 und <^s=:47^5oo, also 

T sas 7^ 26' 56" Anfang mittlerer Zeit Ofen 

T'ssio 22 8 Ende 
Iffr eine bloss genMberte Bestimmung in den meisten Fällen 
hinreichend, da man dadurch nur den Beobachter aufmerk- 
sam au machen sucht , bey Zeiten an sein Instrument au 
treten. 

I. Setat man die Snmme oder Differena der sehein- 

baren Halbmesser gleich so liat man nach dem Vorherge- 
henden, um die verbesserte Zeit T-f-t des Anfanges oder 
Endes der Finstemiss au finden « die Gleichung 

p*«(A+ftr+(DH-gtr: 

Diese Gleichung lässt sich bequem auflösen durch liin- 
fökrung der Hiilfsgrössen m, n« N, indem man setat 
AmmSinM« fssnSinN, 
DamCosMf gsnCosN. 

Dann geht die Gleichung in folgende über; 

BS +nU' + 2 m n t Cos (M— IS) , 
woran» folgt , 

oder w^nn man 

- Sin (ÄI— K) — Cos f seut , 
P 

t ai — ^ Cos (M -H)+ -J- Sin-^ , 

3o ♦ 



I 
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WO diu obere Zeichen für den Anfang» das untere fiir das 
Ende gilt, vorausgeseut, dass maa f •^180'' gienoiiiiDeii^it« 
ivas immer geschehen kann; 

Für den Winkel u zwischen dem Declinationskreis der 
Sonne nnd der Linie ^ welche die Miitelpuncte beyder Ge- 
stirne verbindet) positiv genommen, wenn der Mond östlich 
von der Sonne ist 9 bat man naeb dem^ Obigen die Glei- 
chungen: 

Sin u=— ^» 

Costts^ — ~ — • . 

Führt man auch hier die Hüifsgrössen m , M u. s. w. 
ein 9 und substituirt man für t den so eben geftindenen Werths 
so erhält man 

pSin u=:m(Sin M — Sin NCos(M — N))H:pSiQ KSin^, 
p Cos u s m (Cos M Cos 19 Cos (M + p Cos N Sin f , 

oder 

pSin u= mSin(M — N)CosN:f pSin NSin^, , • 
pCosuss-^mSin(M~K>Sin JSI+p Co»9£ü|if , 
oder , da m Sin (M— N) essp Cos 1^ ist 9 

Sin u = Cos (N + f), . 

Cosu==:-.Sia (iN±^J» : . . 

vroraus folgt nsr^+^^^go^ 

8. Das von d^n Sonnenfinsternissen Gesagte lässt sich^ ■ 
mit wenigen Abänderungen, auch auf S tern b e de ck nO'* 
gen vom Monde anwenden. Übrigens wird es gut seyn« 
noch eine Metbode der Vorausberecbnong der Sternbede- 
ckungen kennen zu lernen. (Astronomische l^acbrichten 
IJro. 14^0 

£s sey D die scheinbare Rectascension und Declina-?. 
tioR des bedeckten Fixsterns; 6 die wahre f. und a', f 
die scheinbare Becfascension und Declination des Mondes, p 

sein geocenlrischer, p' sein scheinbarer Halbmesser, t5 seine 
Äquatorial - Horizontalparaliaxe; ßt die Rectascension des 
Zeniths oder die in Grade n* s. w. verwandelte Sternceit, 
f die durch Beobachtungen gegebene, 9' die geocentrische 
Poihöhe, r das Verhältniss der Entiernung des Beubach- 
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tongsories vom Mittelpunct der Erde tum Halbmeuer des 

Äquators. 

Das sphärische Dreyeck NLS zwischen detn Nordpol^ 
des Äquators V dem Mittelpuncte L des Mondes und dem 
Sterne S gibt, wenn LS darch Jf, und der Winkel MSL« 
von o bis 360" geaShlt , durch P bexeichnet wird , (so dass 
P zwischen o und 180 ist, wenna'-^A, zwischen 180** 
und 360**, wenn a^A ist) , folgende Gleichungen: - 
Sin Sin Pss— Gos6'Sin (a'-- A), ; 
SinJSCosPss ;Sin A'Gos D-P^Gos^'SinB Cos (« — A)^^^^- 

Aber der scheinbare Ort des Moixlcs wird durch den 
wahren ausgedrückt mittelst folgender Gleichungen (S. 96), 
in welchen das Verhäiiniss der Entfernung des Mondes 
von dem Beobaehtungsorle zu seiner Enifernang vom Mittel- 
punct der Erde bezeichnet: 

^CosÄ'Siu (a — A)=iCosöSin (a — A) 

^rSincsCos^'Sin (/i'—A)^ 
A Cos h* Cos (a ^ A) s Cos h Cos (a — A) 

— -rSini^Cos^' GosOi — A), 
^Sin 5' sSiad — rSintäSiny'. 

Substituirt man diese Ausdrllcke in den Gleichungen 
(I) ^ so erhllt man : 

^Sin-^Sin P =— Cos*Sin(a— A) \ 
+ r Sin G Cos 9' Sin (/i — A) , ( 

^Sin^CosP= Sin öCosD— CosdSinDCos(a— A)i^ ^• 
~r Sin [Sin f 'Cos D Cos f Siti D Cos A) ] ' 
Für den Anfang oder das Eftde einer Sternbcdeckong 

ist ^ und man h^t (nach S. 92) 

^Sinp'ssSinp^ 

also auch 

^Sin^sSinp. 

Da Sin p und Siti to beyde der Entfernung des Mondes 
vom Mittelpunct der Erde umgekehrt proportional sind , &o 
kann man setzen Sin p=k Sins5, wo die Coosiante k 
nach Burckharts Mondstafeln b o«2725> ihr Logarithine 

= 9.4550GG5 ist. 

Setzt man demnach in den Gleichungen (II) 

z/ Sin ^= k Sin C> t 
SO' gehen sie in folgrnde über ; 



3io 

k Sin P'= ^ i + r CoÄ 9' Sin (>- A)J, 

k Cos P SS ' 

dm a> 

— r[Sin9»'CoftD ^Goi^^'SinDCosOi^A)] 

Quadrirt und addirt man diese Gleichungen, so er- 
hält man : 

= i Si^i— - ' Cos 9' Sin CM ^ A) J 

I Sia > Co» P Coi ^ Sin P Cos <g ^ A) 1* 
— r [Sin ^ CosD ^ Qosf Sin D Cos 0* — A)] j 

Für ein« Zeit welche der gesuchten Zeit T+t des 

Eintritts oder Austritts des Sterns nahe liegt, sej der 
Werth von 

Co»SSiii(a — A) 

Siuo) — "P» 
Sin 5 Cos D — Cos $ Sin D Cos (n — A) 

' Sil© 

r Cos 9' Sin (/i — A) = u, 

rSin 9'CosD— rCos9'SinDCos(fi-— A)sv; 

für die Zeit T+t seyen die Werthe derselben Gröuen 

p + p' t, q + q' t, u + u' t, V -f- v' t ; so wird die Gleichung (IV) 
= [p - u +(p'-. u'; t]' + [q - v+ (q'-v j i}\ 
Setzt man 

p— osmSinMf p' — n'BnSinN« 
q — TssmCosH) q'-^VesnCosN) 

und ^ Sin (M -.N}ss: Cos ^ , 
so erhält man , wie in $• 7 , I. ^ die gesuchte Gorrection 

m k 

t=:--Cos(M-N) + -Sin + ..(V), 

wo das obere Zeichen (ur den Eintritt , das untere iiir den 
Austritt gilt« 

Um den Winkel P zu finden « bat man vermöge der 

Gleichungen (III) 

kSin P=— (p— u) — (p — u')t, I 
kCosP= (q—v)+(q'— V')t, 

woraus , wie in §. 7 > I » folgt ; > 
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Costsss— Sin (N± V) , 
also P = 270" — N 
Will man den Ort des Eintritts und Austritts durch den 
Winkelt wdchen die vom Mittelpnncie des Mondes nach 
dem Sterne und derti Nordpote gezogenen grössten Kreise 
einschliessen, von Norden links' herum gezählt, angeben, 
so iiat nia[] , da das Dreyeck NLS beynahegieichschenkelig 
diesen Winkel sehr nahe 

Qaido** — PsN + --901». . . . , . (VI). 
Da bey diesen Rechnungen gewöhnlich keine grosse 
Schärle verlangt wird « so kann man setzea: 

^ p=-^Cosö; p'=5— Cosd; 
D . * 

wo a, Ö die Rectasccnsiop und Declination des Mondes zur 
Zeit T, und ^ a » ^ d ihre . stündlichen Änderfingen be- 
seichnen. 

Ist ferner ;t die Bectascension des Zeniths lUr die mitt- 
lere Zeit J ß die Änderung derselben in 1'' mittlerer Zeit, 
und Sin 1', wo ^/»si5\ 04107 (siehe Seite 5i) 

SS 54147'. 85 1 also Log Xssg*^ig2 ist, so hat man 

u s= r Cos 93' Sin (/i — A) , 

V =rSin 9'GosD — r Gös 9' 6ia D Cos (/4 — - A) 9 

^' 8ssr Cos f\xCo$ (K— A) 9 

v' srCosy.^iSiaOiv-- A)Sia D. 

Setzt man 

ac=r Cos 9'Sin (;i — A) , 
i bcB r Cos 9' Cos (ß^^A)^ 
CBsrSin y'GosD,jso ist 
u=a tt's=:b.%9 \ 

v = c — bSinD, v'=a.:^SinD. 
Substituirt man diese Werlhe von u u.s. w* in den 
obigen Ausdrücken für die Hüifsgrössen m , M u. s« w. , so 
findet man t und Q vermittelst derGIeichung^h(V;und(VI). 

Enckes Jabrbuch gibt vom Jahre i85i an bey jeder 
Slernl^edeckung für eine dem Zeiipunct der kleinsten Ent- 
fernung nahe Berliner Zeil T die Werthe von p , > p' t q' » 
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weiche in der Becfanang flür einen andern Ort ungeSndert 
bleiben 9 ferner den Slandenwihkel des Sterns hss:;i— 

welcher sich fiir einen andern Ortin h + d verwandelt, wenn 
d die östlich positiv genommene Länge des Ortes von Ber- 
lin beaeichn^i so dass man iUr diesen Ort bat 

assr€os9'Sin (h+d), 

b = r Cos 9>' Cos (h + d) , 
Führt man mit diesen Werthen die Rechnung aus, so 
geben die beyden Werthe von t die Berliner mittleren Zei- 
ten , za welchen der Ein»-nnd Austritt an dem Orte, fiir 
welchen gefechnet worden ist> Statt hat; und daraus findet 
man vermittelst der bekannten L'ängendiiFercnz die Orts-^ 
Seiten. 

Beyspiel. Für die Bedeckung von 8$ Leonis am S. 
April i83o hat man nm 7^ Berliner Zeit 

p = — o.Gb^ö p' ns-J- 0.5242 



q =4-0. 5523 q' = — o.i658 42'; 
Jtfan soii die Zeit vnd den Ort des Eintritts und des Ans- 
tritts fiir Altona linden. ^ 

Für Altona ist , • ' 

Log r Cos 9' c= 9. 77485, Log r $in m 9. 90549« d= — 5** 97' 

^ Poraus folgt 

n = — ^0.4827 u -1-0.0916 
V e:e4~0.7728 v'as 0.0094 

Hss! ÄI9* 4a* Logmss9«4S7i , 

Ness 109° 39' Logns=9.66ti *— 3'-* 
t = + 0'*. 214 + 0.093 
' Eintritt Austritt 
7^ 7' .3- 7^ td\4 Berliner Zeit 

oder 6 .5 7 4.6.Altnoa«r Zeit 

Q= a8*.7 io% 6. 
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Vorlesung VIII. 



Berechnung der Planelenbeobachtungen» 

» 

1. §. T)le Beobachtung der Planeten hat zum Zwecke« 
den beobachteten Ort derselben mit demjenigen za verglei* 
eben ^ der darch die Elemente oder dairch die «nf diese^ 
Elemente gebauten Planetentafefii gegeben wird « und dar«, 
durch diese Elemente oder diese Tafeln selbst innroer mehr 
zu verbessern. Da diess eines der wichtigsten Geschäfte des 
praktischen Astronomen ist« so werden wir hier das dabey 
zu beobachtende Verfahren nUher anzeigen. ^ 

Zuerst müssen wir die gewöhnliche Einrichtung der 
Planetentafeln kennen lernen , von welchen in der Samni« 
lung am Ende dieses Werkes bloss als Beyspiele die der 
Sönne und der Venus 'aufgenommen wurden , daher drey 

Decimalstellen ^des Grades genützten. Genauer und für alle 
Fälle hinreichend werden vier Decimalstelien seyn« wobey 
man nämiich die sehr kleine Grösse o'^.ooooSsbo* .28 ver- 
nachlSssiget. Zur Erläuterung ihres Gebrauches , woBen w 
die 3onnentafeln wählen. 

Die erste Tafel enthält dieEpochen oder diemittleren 
Längen fiir die einzelnen Jahre^» und zwar fUr den mittleren 
Mitlag Wiens des ersten Januars jedes Jahres « wenn das« 
selbe ein Schaltjahr ist, oder für den o'*^ Januar (d. h. fÜr 
den 3i. Decemher des vorliergehenden Jahres)« wenn das. 
gegenwärtige ein gemeines Jahr ist. 

Die mittlere Länge der Sonne lür den mittleren Mittag 
Wf^ns am i. Januar 1828 ist 960«. 076104 und die mittlere 
tägliche Bewegung 0°. 986647 182 , also auch die Bewegung 
in 365 Tagen 559\76 122 14 und in 566 Tag{!n 56o'.746&tJÖ6. 

Eben so TSt die Länge des A|M»geums der Sonnen- 
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baha oder des PeriheKmns der Erdbahn fHr den i. Januar 

1828 gleich ^".954444 und die Bewegung desselbea in 
einem Jahre von 365| Tagen gleich o"". 01 7222. 

Daran« erklären sich von selbst die drejr ersten senk-' 
rechten Golumnen der Sonnentafela fiir die Jahre 4 Monate , 
Tage und Stunden. Man niuss aber bemerken, dass man, 
wenn das gegebene Jahr ein Schaltjahr ist, in den Columnen 
der einzelnen Monatstage » aber bloss fUr die bejden Mo- 
nate Januar und Februar «. einen Tag weniger« also z. B* 
den 19. Februar nehmen muss, wenn man die Länge der 
Sonne fiir den 20. Februar eines Schaltjahrs sucht. Dieübrt«! 
gen Columnen enthalten die Argumente der Störungen « \vel« 
che die Planelen auf die Erde äussern. Wird der grössem 
Einfachfieit wegen die Peripherie des ganzen Kreises (statt 
36o Graden) in 1000 gleiche Theile getheilt, und bezeichnet 
man die Länge des Mondes, der Yenus^ der Erde, desMars 
und Jupiter« in derselben Ordnung durch die Zeichen 

^ •» ? » J > 4^ so ist • . , ' 

FfisBS<f— i , Ga4 und H=5f — 4i. 

Kennt man so die mittlere Länge der Sonne fiir irgend 
* eine gegebene Zeit« so wird man dazu die Gleichung der 
I^hn und die Störungen der Länge SiQtseA % um die wahre 
^nge der Sonnte zu erhalten« Die Tafel der Gleichung der 
Bahn ist nach der Gleichung berechnet worden (S. 62) 

^ ^r,9845a Sin M 4-* . 02019 Sin 2 M ~ o . ooo29Sin äM« 

wo M die mittlere AnomaKe der 8onne oder die mittlere 

Länge der Sonne weniger der Länge des Apogeums ist. 

Den Taiein der Längenstörungen abeir liegen folgende 
Gleichongen zu Grunde) * - 

A. . .+ o".oo2i Sin (4 — 

o .ooiö Sin (¥ — — o.ooiöSin 2(^ — 4) 

o .0007 Sin 2(4— cf) 
D...— o .0021 Sin (4— 4)+o.ö6o8Sin 2(J— q.J 

£•..+ o .0008 Cos2(? — 4) 

F, .,4- o .0004 Sin (2<^ — 4) + 0*0004 Cos(2^ — 4) 

G. ..— o .0007 Sin 2J. " • * 
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BeuiohoQleiidlick $2 ^i^I^Sag« desaafstctgendenlLM- 

tens der Mondesbahn 9 so ist (S. 76) die Nutation der Sonne 
inIiäIlgeo^oo466Sin Q and in Eectascension 0^00427810 
woraacb die vwej leUien Columnen der Stöningeo barach- 
n«! wurdeo. ; • 

Man bemerke noch ^ dass die durch die Tafeln gegebe- 
nen mittleren Längen der Sonne schon die constante. Aber- 
ration 8o''.25so''«ooÖ6 enthalten, oder. um diese Gröfts.e 
an klein sind , daher man ^ um die von- der Aberratio be- 
frey te Länge der Sonne xa'erhalten 9 lu der tabellariBcEen 
Länge derselben noch o°.oo5^3 addiren muss. ^ 

Die folgende Abtheiiung der Sonnenlaiclo cnthält^den 
elliptischen BAdius Vector nach der Gleichung (S» 6<0 

. 1 .oooi^i -f- 0.016790 Cos M — o.oooi4x C0S2M 
^ o. 00000a Cos 5 M, 

und die St9ningen desselben nadi den Ausdriicken 

A.*.4~ 0.00004 Cos (löo+J — d) 

B««.«^ o.ooooi Cos (f ^i)-|~o.ooooaCosa(f 

€•*•+ O.OOOOI Goaa(;^— ^) 

0.00008 Co« (-^ — 2|.)— O.OOOOI Cos — 4) 

Die Tafein der Venus sind im Allgemeinen eben so ein- 
gerichtet f und bedürfen daher keiner eigenen Srklärung. 
Die heliocenirische Breite und daeRednction auf'dieEeliptik 

ist nach den Gleichungen (S. xib) in die Tafeln gebracht 
%vorden. 

%. $. ist nur noch iSbrig, durch einige Beyspiele den 
Gebraudi dieser Tafeln au seigem 

Man suche den wahren Ort der Sonne fiir 1829 den 
9. August o^ 5' 12" mittlere Zeit Green wich, oder (da Green- 
wicfa 1^ ö' 3i' wesüich von Wien ist} für s' 10' Jfi" znitüere 
Zeit Wien. 
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Ist dann ^ zsz o^aOö^j der H^ilimesser der Sonne fdr 
die xnUtlere Eatfernung derselbea von der' Erde ^ coistiHr 
jede andere Entfernung der Halbmesser 

A 

^=ir'^ *+<Co.M ' *=O'0i6jQo ist. 

Ist m = o°. 04107 die mittlere stündliche Bewegung der 
Sonnet sp ^st für-jefien Ort derselben jdie. wahre stündliche 
Bewegung der Sonne gleicli 

• » ' ' ** m y 1 — t» ' o . 99986 m ... 

Ist 0sso«.oo2S8 die HortspffitaIpar%llaxe der Sonne Air 

die Liiitilyie Enlfernmigi ii>t ilM- Jeden.Tag des Jahres die 

n • ^ üS , CO 

Horizontalparallaxe =7 und die ilöhenparallaxe = Sin z 

. wo' % die Zenithdistanz der Sonne bezeichnet (S. gS). ' 
' Die Rcctascension A urnd Poldistanz P der Sonne findet 
man aus der wahren Länge O und der »:heinbaren i$chiefe 6 
der Ecliptik durch die' Gieicfauftgeki (S. 50 

tg A = tg0Cosc utid Cos P=: SiaO Sin e 
oder Cotg P = Sin Atg e . . 

, Ans der ersten dieser Gleichungen fio4et man ancb 

(Seite 65) 

A=0— tg'^ Sin2 0+^ii *-Sin40— ^tg«^-^ 

Die scheinbare Schiefe der Ecliptik Ist endlich (S. 77) 

6 = 25 27 53"8 — o". 40368(1 — i8oo}-+-a . 977 Cos ß 
Für unser Beyspiei ist 

(36o) 

und © = 1 36° 35' i8% also auch 

der wahre Halbmesser der 

Sonne ^so*'.26344 

die vvalire stündliche Be- . 

wegung =o*.o39g86 
die HorizontalparalLaxe so« «002548 ^ 

wahre Rectascension A s ibcf o' 5o* S ss 9^ 16' 3' . 35 

wahre PoidisUnz P — 74''6'4^"*3* 
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• Nennt man dann p die Distanz der Venus von der 
£rde, in Theilen der halben grossen Axe der Erdbahn aus* 
^edräcki9 io ist der scheinbare geoceiUriacheHaibniwer der 
Venns - - ^ 

9 • 

und die Horizontaiparallaxe derselben 

«."5 

P 

4. §• Es ist also, \vi(^ man sieht, mit Hülfe solcher 
Tafeln sehr leicht, den ^di(>cen Irischen Ort der Sonne und 
der Planeten liir* jede gegebene Zeit su' hnden» Wenn mttn 
aber, wie dieses bey den vier neuen Planeten^ ilnd beson« 
dcrs bey den Kometen, der Fall ist, noch keine solchen 
Tafeln hat» so niuss der gesuchte lieliocenlnsche Ort un« 
mittelbar aus den gegebenen £lem eitlen entwickelt werden* 
Dm auch dieses durch Beyspicle deutlich su machen, woUen 
wir den heliocentrischen Ort der Ceres für 1810 den 3o.Mär* 
i6/'4 mittlerer Zeit Wien suchen, und ui^erer Rech-' 
nung folgende £lemcnte sum Grunde legen. 

Die Epoche der Ceres fiir den Anfang d. J. 18099 und 
f3r den Meridian von Göüingen, d. h. also die mittlere 
Länge der Ceres fiir den mittleren Mittag Qdtlingens des 
3i. Decembers 180Ö ist gleich 543** 2f 33.*'4t 
mittlere tropische Bewegung in 365 Tagen 78** 9' 46/9 
in einem Taf»c O 12 60.923 

Länge des Perihels für dieselbe Zeit . 246 4^ 10.7 
jahrliphe tropische Bewegung des Penhels + % 
Excentricitit s ^ o . o 78483 

Jährliche Abnahme o.ooooo5d 
halbe grosse Axe a 2.767251 
Uinge des aufsteigenden Knotens k 60 53 45*7 

jährliche tropische Bewegung ' -f; i«5 

Neigung der Bahn ^ 10 37, 29.9 

jährliche Abnahme 0.4 

Da Göttiogen o^ 2Ö' 49" westlich von Wien liegt ^ so ist 
die gesuchte mittlere Zeit Böttingens 8** 29' i6."4-^ 85' 49."o 
r=b' 3 27.''4. Von dem Mittage des 5i. Decembers 1808 bis 
zu dem Mittage des 3i* Decembers 1809 sind 36^ Tage, 
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und von da bis zu dem 3o. März 8^ 5' 27.^4 noch QgJ 5*27."4 $ 
oder 89.55575 Tage verflossen. 
Mittlere tropische Bewegung der . 

Ceres in 565 Tagen 
in 89/55575 



78« 


Q 


46."q 




7 

_z_ 


5i .0 




LZ 


57-9 


343 


2 


53.4 




20 


21.3 


146 


44 


41.7 


295 


25 


29.6 = 



Epoche für 1809 

also für die gegebene Zeit mittlere 

Länge der Ceres 
Länge des Perihels für dieselbe Zeit 

mittlere Anomalie 295 55 29.6 = m. 

Für dieselbe Zeit findet' man aus den vorhergehenden 
Elementen 

t Ä=30. 078478 ! 

n = iö- ^ . 29."3 • . . ' 
k — 8q 53 47.6. 
Ist nun CO die excentrische , v die wahr^ Anomalie ^ und 
r der Radius Vector, so hat man (Seite 56) 

m = ca>-— eSinco, tg -c=lg ~ . y TITi * 

res: . » • 

woraus man findet 

ö> = 289'' 20' 56.^^6 
i/=2ß5 2 45.6 
r = 2. 695299» 

und für das Argument der Breite u=i^ — k + Länge des 
Perihels, oder u=55o** 55.' 59/'7. 

5. §. Eben so wird man für Kometen verfahren » v^enn 
die elliptischen Elemente derselben gegeben sind. Hat 
man aber, wie gewöhnlich, nur die parabolischen Ele- 
mente einer Kometenbahn , so findet man die wahre Ano- 
malie v des Kometen für jede gegebene Zeit von t Tagen 
nach dem Durchgange des Kometen durch das Periheliumy 
durch die Gleichungen (Seite 64} 

3^7» *Sy= V ^8 2' *S - = 2Cotg2y» 
wo p der halbe Parameter, und )i = 0.0172021 ist. 

^- 21 



Keant mao so y, so ist der B.adius Yector 

Co.'- 

Für den Kometen voa 1Ö07 hat man 
Durchgang durch die SonnennUhe 1807 9 

den 20. September 11^ 3' 40" mittlere Zeil Wien. 
Länge der Sonnennähe 274'' ^5' 10" 
Halber Parameter p = 1 ^ 348824 
li'änge des Knotens ks=s264'' 27' 28" 
Neigung nsB» 61 69 44 Bewegung direct. 

Sucht man daraus den Ort des Kometen für den i5. Oc- 
tober 7'' 24 i<J ' mitllerer Zeit Wien, so ist 
t c= 24'' 20^ 20' 36"= 24^84764, und daher 
XS3 5o' 4V 6o."4 f y= 37' 66' l^:'g » und v=65« 25'35/'6 
r= o .8452021 und das Argument der Breite 
u—v — k-f-I/änge des Perihels =63" 53' i5."8. 

6. §• Kennt man so den heliocen Irischen Ort des Himmels* 
kVrpers , so findet man daraus die geocentrische L'änge und 
Ecliptik- Poldistanz durch die Gleichungen der Seite 117. 

Ist nämlich I und p die heliocentrische auf die Ecliptik 
.reducirte Länge und die Poidistanz des Planeten « so hat man 

tg(l~k)s=Gosn tgut und 
Cos p =s Sin n Sin u. 

Nennt man eben so A und fc die geocentrische» oder 
von dem Mittel puncte der Erde gesehene Lange und Pol- 
distanz des Planeten » und p die Entfernung desselben von 
der Erde« so sucht man zuerst (wie in $. 2.) fUr die gege- 
bene Zeit die wahre Länge 0 der Sonne , und ihre Entfer- 
nung R von der Erde, und setzt L=i8o«>o' 2o."25 + 0. 
Dann findet man die Grössen ^ , « und p aus den Gleichungen 
(Seite 117) 

r Sin p + R 

Sin i (I — L) 

p'=(rSmp+R) i„ai(X-il-i-iö)' 

r Cos p 
CbtgysB und 

' P' 
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So war in anterem Beyspielc fdr die Geres iQxo den 
So. Mär% 8^ 29' i6/'4 mittlere Zeit Wien ; 
Das Argament der Breite ubSSo'' 53' 39/7 

der Radius Vector 1 = 2.695299 

JNieigung der Bahn nss 10 57 29.3 

Länge des Knotens ' kasa 80 Ö5 4? 

. ako ist «odi 
heliocentrische reducirte Länge der Ceres las 71 56 40 
beliocentrische Poldistanz p=s 91 40, 19.4 

Allein für dieselbe Zeit geben die Sonnenlafeln 
Ong* 26' 2A.''69 oder L88189* 26' 42/89 

md B.SSBO «9996534, also ist die 
wahre gQOcentrische Länge der Cere» %s= 56o i5' i."o 
wahre geocentrische PoIdisUnz ics 91 22 27.0 

Entfernung von der Erde p= 3.27890 

7. §• Die so erhaltene geocentrisdie Länge X wird ofTen-' 
bar von dem miltlercn , bloss durch die Präcession aßlclrlcn 
Frühlingspunctc gezählt, daher man bey der Aufsuchung des 
Werthes von 0 aus den Sonneiita£»ln die letste vom $2 
hängige Grösse 9 oder die Notation , ganz weglässt, um beyde 
Längen , die der Sonne Und des Planelea, von dem inittlercn 
Äquinoctium zu zählen« 

Will man aber» was der gewöhnliche Zweck dieser 
Rechnungen ist» die gefundenen tabellariscden Orte des Pla- 
neten mit den unmittelbar beobachteten Orten desselben 
vergleichen, um dadurch den Fehler der Tafeln, und (n^ich 
Seite 162) die Verbesserung der Elemente zu erhalten » so 
vrird man erstens der Grösse \ die JNfutation .der Länge hin- 
sufdgen, dfe (Seite 75) gleich — l6."8 Sin Q ist, und 
zweylens der Grösse X sowoiil als k die Aberr^ition hinzu- 
aetzen. iNcnnt man und j^x die tägliche Änderung von 
% und x in Secunden ausgedrückt^ so ist (Seite 87) die 
Aberration der Länge — 0.00571 p.^X^ und die der Pol- 
distanz — 0.00571 p.Jjr^ wo liir abnehmende Längen und 
«Poldistanzen und negativ \vird. Wir haben daher für 
die scheinbare geocentrische Länge unA^Poldist^nz des 
Planeten 

A,'=il— i6."ö Sin ß — o . op57 1 ^ . A , 
^'sx— o» 00571 p« ^ar. 

21 * 
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ö. §. Mit diesen scheinbaren Grcissen 7C und k sollen 
nun die beobachteten Orte des Planeten vergiicben werden» 
Aliein die Beobachtungen werden %'On den Astronomen » 
nicht in Beziehung auf die £c]iptik 9 sondern in Beziehung 
aui den Äquator, oder durch Rectascensioa und Declina- 
tion, und zwar gewöhnlich so angegeben » wie sie unmittelf 
bar ans den Beobachtungen folgen ^ -indem sie dieselben bloss 
von der Wirkung der Rdraction befreyen» Diese beobachtete 
Kectascension A und Poldistanz P enthält daher noch die 
Störungen, welche die Aberration, die J^utation und die 
Parallaxe hervorbringen. Die beyden ersten dieser Störun- 
gen kennen hier unberUcksicbttgt bleiben, d^ wir sohon oben 
(§. 7.) bey der Bestimmong der Grössen V und it' darauf 
Rücksicht genommen haben. Die Wirkung der Parallaxe aber 
mnss noch weggebracht worden. Nennt man t die Sternaeil 
der Beobachtung« Vi die Horizonte Iparal laxe des Planeten, 
und 9 die gcocentrische Polhöbe « so- erhält man die von 
der Paralkxe bcfreyte Rectasccnsion A' und Poldistauz P' 
durch die Gleichungen (Seite 97) 

A'cs A— ö , 

P' CS P — tj (Sin P S in f ^ Cos P Cos 9 Cos (A — t)). 

Xst die Beobachtung) wie gewöhnlich} im Meridian an- 
gestellt, sö ist / 

tsA, und daher 
A'ssA, und 

P' = P+öCosfv +.P). 

Um endlich die Resultate der Berechnung aus. den Ta*- 
fein mit jenen der Beobachtung vergleichen zu können, 

muss entweder die vorhergehende berechnete scheinbare 
Längen und Ecüptik- Poldistanz X' und. « auf Rectascen* 
sion und Poldistanz, oder die vorhergehende beobachjtete 
Rectascension und Poldistanz A' , P' auf Länge und Ecliptik- 
Poldistanz X' und gebracht werden, was durch die Glei- 
chungen (Seite 29 folg.) geschiebt, wenn man in i(men die 
scheinbare Schiefe der Ecliptik , 

e s= 23* %i 55."8— o . 4836e(T — 1800) + 8/'977 Cos 

setzt» 
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Iq iiDserem Beispiele Hir die Gern l|al äian 
liHnge des Siioteos der Mondsbalm !• QvigS-ui'» 

die tägliche Zunahme d^ ffeocentr» Länge. AXt=»dSi*\ * 
und der geocentrischeu FolUistaDZ -^Mssai^^''^ r 

aUo itt 

X CSS 56* 16^ i.''o , ^ S9 gi* 2^' S7*''a 

Kutation +4*4 Al^erratioa ■ +8.9 

Aberration — 6.7 it'ä 91 sa 86.7 

V= 56 14 58.7 . ' ' • 

Die um die oben aogeCdhrte Zeit erhaltenen Meridian- 
beobachtangen aber waren 

KectasccnsioD A = 54** 16' io."3 

Poidistans P s 72 o 9*4 1 

welcher Werth von P schoo von der Wirkung der Refrac- 
tion befreit ist. • 

Die Horizontalparallaxe der Ceres ist Ct8s2/'6) nnd 

die Polhühe j> = 48° also 

. C*Co«(9 + P)«=s— »-"S, 
nnd daher die von der Parallaxe befreiten beobachteten Orte 

A'c=A=54'' 16 10.5 
FsB 72 o 8.1. 

Die scheiobiure Schiefe der Ecliptik aber ist 

e?=: s3* 27' 43."o, 

und daraus ündet man die beobachtete Lange X"und£cUptikr 
Poidistans nf* durch die Gleichungen (Seite 29) 

tgmc=SiaA'tgP\ 

Sin (e+ m) 

_ Co8(e + m) ' ! 

Gosc^sCosF— i. 

Man erhtit m ss 68' 1 1' 18/ 3 »und 

Länge Poldistanz 
beobachtete rss56« i5' 3o. '9 1^**«=; 91* 22' 2o/'ö 

Eswartab.Länge^l =56 i4 68.7 «'=91 22 36.7 

Correction der Tafeln + 32«2 — i6.2 
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g. $. Um das ganze Yer&hren bey dieser VergkichaDg der 
Tafeln mit den Beobachtungen znr bequemeren Übersicht 

darzustellen^ wird man also zuerst fiir die gegebene Beob'- 
acbtongszeit aus den Tafeln soeben : 

Für die Sonne $ Für den Planeten : 

'die wahre lAnge 0 vom mttt- die wahre hetiocentrische reda* 

. leren Äquinoctium) oder cirte Länge 1, ebenfalls vom 

ohne Nutation« mittleren Aquinoctiumv 

den Radius YectorR, , d|ie heliocentr. Poldistansp» ' 
und L ts3 0 x8o* o* So."S. ^en Radios Yector r , 

die Horizontalparallaxe G>. 

Daraus findet man die geocentrische Länge X und Pol- 
distanz ir, und die Entfernung p des Planeten von der Erde 

durch die Gleichungen 

fSinn + R 

■ 8inJ(l— L) 

<»'*(''®^"P+*)sin(X-i(H-L)) 

Cn5j(l — L) 

• rCosp 

Ist dann ädX und ^ ir die tSgliche Zunahme der Grossen ' 

% und 3r in Secundcn ansgedriickt , und ß die Länge des 
aufsteigenden Knotens der Mondesbahn « so ist die schein- 
bare geocentrische LHnge und Poldistanz dea ^Planeten 
Vss^~i6.''8Sin ß 0.00671 p.^V, und 

Ist dann A und P die beobachtete Rectascension 
und Pöldistanz des Pfanclen « die bloss von der Refraction 
hefreyt ist, und bezeichnet t die Sternzeit der Beobaditung, 

und ^ diePolhöhc, so ist 

A' == A — fS shiP 

FsP^crCSinPSin^— CosPCos^Cos(A— t)), und 

e =25** 27' 53/'8 — 0.4B37 (T — i0oo)4-Ö."cj8 Cos ß , 
wo T das Jahr der Beobachtung) und e die scheinbare 
Schiefe der Eciiptik bezeichnet. 
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Aus diesen Grössen A', P' und e findet man die beoh> 
achtete scheinbare geocenürische Länge X' uod Poldiataiif 
durch die Gieichangen 

tgmssSinA'tgP' 

6m(e+iB) 



Cos(6-|.n) 



und dann sind die getnchtea Gonrectioaeo der Tafehi 
ih gaöcentrischer Liiige d^ss V— A.'» 

und in geocentrischer PoIdUtain dirsV^«— 

Dan 9. Februar i8s8 tun 2^ 9' as.'9 mittlerer Zeil Wien ^ 
warde beobachtet: 

Rectascension der Venus A=; 23' 23' 47."79=»35or5e' 56,"ö 
Poidisuns Pes95'*ia'd2.''i Ton der Ke&ic- 

tion befreyt. 

Für dieae ZAt findet man «iss dctt Sonaentafieln 

1828 280.075 
o Februar 3o«555 

8 Februar 7.885 . * ' 

a* ' öa. 

9' 6 



3i8.6o3 0.98100 
i.aaa OleichunederBab» o Gonedioii 



— 1 Correction i««*A 

««•a»«»A «»i^vttB 

•»3« • o« • «G 

o* • •G 1 • • «D 

1...D RSO.9870X 

. 

o» • «F 
o**.& 
o*««H 



0 s 319.821 
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Eben so gefien Täfeln der Venus: 

1828 33o*464'' o.72äö8 

o Februar 49*^7 ^ Gorrection 

8 Februar 12.817 o*..A 

2^ o»i33 o..,B 

g' . — 4' • .Coust 

33.091 r as 0.72384 

0.781 GUicbuDg der Bahn * 

, 3 Correctiou Breite =— 2^3o4 

. . 7* • • A hcL Poldistanz = p = 92^304 

r ' k^asB^j Uoriaoiitaiparallaxet$sB6."a 

« - - • iC* ' ' . - . . 

1...D 
' I...E ' 

O. « .JX 

— 12 Constante 

S2-.3ia'walire Länge tnder Bahn 
+ 5<^ Reduction 

32*362 wahre Länge in der JLciiptik. 

Wir haben daher L=s iSg^ 49' SS-^B, 

^ (1 ^ L) = — 55° 43' 56."3 , i (1 + L) = 86" 5' Sg/'ö , 
rSinp + Bi = o.72325ö^ rSinp — Rss — 0,263705» 
woraus folgt 

, = 549* 38* i^."* f"« «gi* 4."5 , und log p = o. 1425976. 

Die Länge des Mondsknotens ist ß = 209° 3^, 
und aus den £phemeriden erhält man 

. ... SS 4-4430", und^9r=s:-p.i2o", 

also ist , ^ 

iltsS49* Sff i9."3 = 910 12' 4."5 

^JuUtion + Ö.3 Aberration +0.9 

Aberration — 55. 1 «»91 12 5*4 

;i = 349 ^7 ^2.5 . 

Da die Beobachtung im Meridian gemacht wurde , so 
ist tssA, und daher 

^3 Cos (^ + P) =— 5."o, also auch 
A'=A=:35o" 56' 56."8 , und F = 96' 12' 47."! , 
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die Grosse T= 1826.11 gibt eeaS** 2f 3a.''4f und daraus 
folgt m = Sg> öS' 13/9 ) iiiid 

beobachtete X''ss349* S8' «"-gi«" 

tobellarisch V = 349 3? 52.5 J^' 2=9» »2 5-4 
Correctioil der Tafelo d = + 12 .6 

■ 

10. §. Auf eine ähnliche Art wird man auch die Con- 

junctionen und Oppositionen der Planeten mit der Sonne 
behandeln. Da diese Beobachtungen unmittelbar die helio- 
centrische L'änge der Planeten geben , so sind sie zur Cor*- 
r^tion der Tafeln sehr geschickt, daher man sie aoch vor* 
zugsweise zn diesem Zwecke gebraucht. Um das hier anzu- 
wendende Verfahren durch einBeyspiel deutlich zu machenf 
wollen wir folgende Beobachtungen der Pallas wählen. 

mittlere Zeit beobachtete beobachtete 
' 1804 Mailand RectascensionA PoIdisfanzP 
29 Augast 11^ 4t' 35" 333° 19' 68."i 84* 49' 3o."i 

50 XI 36 54 555 Ö 35.9 65 1 17.5 

51 11 32 i3 332 &7 17.7 86 i3 a4.3 
Diese Beobachtungen sind bloss von der Befraction be- 

freyt. Die Höhenparallaxe ist 2. '4» und die scheinbare Schiefe 
derEcliptik 23' 27' 55* '5* Damit erhält man iolgende schein- 
bare beobachtete Längen und £cliptik- Poldistanzen 

29 August S57* 11' 47."6 74* 53' ia"7 

30 536 56 23.8 76 o 5.9 

31 * 336 40 59*7 75 7 5.7 

Um nun auch die tabellarische scheinbare Länge V 
und Poldistanz ir' fär diese drcy Beo&achtungszeiten zu 

erhalten , vvolleu wir folgende Elemente der Pallas zum 
Grunde legen. 

Epoche i8o3 22i* ,29' 32."o Meridian von Seeberg 

log halbe grosse Axe o • 4423790 

L^nge des aufsteigen- 
den Knotens i8o3 172«» 28 i3.7 

Keigung der Bahn - 34 38 i«i 

Ezcentricität 0.2457396 

Länge d.Perihels 1 8o3 ..121 17 34 *4 

tägli che tropische Bewe- 
gung 770. '0446 

h 22 
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• ' Siidil Mm Jras diesen Elementen die gcoccjqtrisclie 
Länge ui\d Breite, und bringt an dieselbe an 

die Ifiitatioä dir LUnge ^ 

. - . ^ .. Aberration der Länge — i2«4 

. \ Aberration d6r Poldistanx + 6*2% 
so erhält män 

scheinbare tabellarische scheinbare tabellarische 
. Länge Poidistafis 

^ 29 August 3370 4' 18. 5 74" 5i' 5. "2 
3o 336 48 53.9 74 57 Ö2.0 

* 3i 336 35 29.6 76 4 47.6 

Man hat daher für die Correction der Tafein 
dÄ. = X"— V= + 7' 29."t dir =rf jr's+j' iS.^S '/ 



39^9 » « i3.9 i 



7 

7 So.i 2 i8,i 



Mittel d;i= +7' 29."7 Mittel d = 4-2' i5."2 

Die^Länge der Sonne aber ist iiir die Zeiten derxyvey 
ersten Beobachtongen 

29 August 0 =: 150*^ 16' 35. 6 

.3o O'» 1^7 16 28.8« 

also auch die Länge der Erde , oder L = 0 + löo» o' 2o."5 

29 August L s 336* 18' 54."i 

30 L' = 557 16 49*3 

Difierens = o 67 Ö5*S^ 

Man sieht daraus, dass die Zeit der Opposition zwi- 
schen die er&te und zweyte. Beobachtung fäll}. Sucht man 
daher für diese beyden Zeiten die durch die bereit! bekann- 
ten Corr^ctionen dX und dar verbesserten Längen und Pol« 
dx&ian^en des Planeten, so hat man 

beobachtete verbesserte verbesserte 
Zeiten Längen Poldtstans 

29 Aug. t c=ii'4i'35" ;i s=337*ii'48."2 jr s= 74» 53' 2o "4 

30 . t'g gii 36 54 x'= 336 56 g3.6 »^==75 o 7.2 

DiflTer. z/t=23 Ö5 19 JX^-^iÖ 24*6 z/jr = +ö 46.8 



Google 



S5i 

I 

Diess vorausgesetzt , hat man für die Zeil T der Oppo- 
sition mit den letzten Werthen von %fX' nnd x' 

(X — L)At (X' — L)At 

and für diese Zeit der Opposition ist die heliocentrische 

(oder was dasselbe ist), die geoceairische Länge des Pla- 
neten 

AL AL 

^=L+(T~t)-^=L'+(T^t';-^, 
oder anch ^ 

A X ^ A X 

und die geocentrische Distana vom Pol der EcHptik 

A % * An 

nesr + CT-t) — =»' + (T-f)xr • 

In nnserem Beispiele ist 

X — L=52/9o2, -^L—^X =5 73/350» -^t=:23^92l95, 
also Zeit der Opposition Ts33o.August 4'' Ö7' 3.'3 

mittlerer Zeit Mailand» 
heliocentrische oder geocen* 

Irische Länge jia 537* o' 4i."2 

geocentrische Poldistans 77= 74 58 23.9 

und diesen Resultaten kann man noch die beyden Bedtn- ' 
gungsgleichnngen filr die Gorrectionen der einzelnen Ele* 
mente hinzufugen ^ welche wir Seite i63 gegeben haben« 

> 
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